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El medio interestelar constituye un importante campo de investigacio´n, especialmente
para la Astrof´ısica Molecular. Las grandes cantidades de gas molecular presentes en el medio
interestelar, ISM, que se agrupan formando complejos de nubes moleculares, son un laboratorio
u´nico para conocer en detalle su composicio´n a trave´s de la Astroqu´ımica. Esta rama de la ciencia
representa una potente herramienta para estudiar estos complejos moleculares donde tiene lugar
la formacio´n de estrellas y planetas, ya que a partir de ellos no so´lo es posible obtener informacio´n
sobre las condiciones f´ısicas y qu´ımicas actuales, sino tambie´n a lo largo de su evolucio´n temporal.
En estas regiones del medio interestelar, el material molecular experimenta diferentes fuerzas
de marea y turbulencia, adema´s de estar sometido a muchos otros feno´menos energe´ticos, tales
como vientos de supernovas, choques a gran escala y radiacio´n ultravioleta y de rayos X cuando
en su interior tiene lugar la formacio´n de cu´mulos estelares. Todos estos procesos producen,
durante un corto per´ıodo de tiempo, propiedades especiales de compresio´n y temperatura sobre
el gas ambiente, dando lugar a una qu´ımica extraordinariamente rica que no tendr´ıa lugar
bajo condiciones normales. El estudio de dicha qu´ımica a trave´s del gas molecular supone una
oportunidad u´nica para comprender los diferentes procesos que gobiernan el medio interestelar
y que a su vez esta´n directamente relacionados con la formacio´n estelar.
Con el fin de estudiar la complejidad f´ısica y qu´ımica del medio interestelar, esta tesis
se centra en el estudio de Orio´n KL, la nube molecular con presencia de formacio´n estelar masiva
en su interior ma´s cercana al Sistema Solar. Para llevar a cabo el estudio se han utilizado aqu´ı
observaciones realizadas con el radiotelescopio terrestre 30 m IRAM (cubriendo el rango 80-280
GHz) y con el telescopio espacial Herschel/HIFI (cubriendo el rango 480-1900 GHz). Juntos
proporcionan el mayor rango espectral considerado hasta la fecha en un estudio molecular del
ISM. En particular, en este trabajo se han realizado dos tipos de estudios: uno observacional,
analizando las l´ıneas de emisio´n de diferentes familias de mole´culas y otro teo´rico, analizando
la evolucio´n qu´ımica en el tiempo de distintas especies en varias regiones de la nube molecular
Orio´n KL. La tesis esta´ dividida principalmente en cinco partes;
La Parte I consiste en una introduccio´n sobre el medio interestelar en la que se describen
sus principales componentes y propiedades, as´ı como los diferentes escenarios propuestos para la
formacio´n de las nubes moleculares y de las estrellas tanto de alta como de baja masa. Adema´s,
en esta parte se abordan las principales propiedades de la qu´ımica caracter´ıstica de las regiones de
formacio´n estelar que tiene lugar en fase gas y sobre la superficie de los granos. A continuacio´n,
se describe el complejo molecular de Orio´n en cuyo interior se situ´a la regio´n analizada en
esta tesis. Finalmente, se explican de forma breve los fundamentos de la espectroscop´ıa y los
principales barridos espectrales sobre Orio´n KL realizados hasta la fecha.
En la Parte II de esta tesis se presenta el ana´lisis de la emisio´n molecular de las especies
SO y SO2, sus iso´topos y estados vibracionales observados. En primer lugar, se muestra el estudio
obtenido con el barrido espectral del telescopio 30 m IRAM. A continuacio´n, se incorporan los
datos obtenidos con el telescopio Herschel y se muestra el ana´lisis simulta´neo realizado con ambos
barridos. Al final de esta parte se describen los resultados deducidos, las diferencias obtenidas
con respecto al ana´lisis de un u´nico barrido espectral (el del 30 m IRAM) y el gran avance en la
caracterizacio´n f´ısica y qu´ımica de las zonas ma´s internas de la nube molecular Orio´n KL que
ha supuesto la consideracio´n de un rango espectral tan grande.
2 Prefacio
En la Parte III se muestra el estudio de las especies cianoacetileno y cianodiacetileno
(HC3N y HC5N, respectivamente) a trave´s del ana´lisis simulta´neo de sus l´ıneas de emisio´n
(incluyendo tambie´n iso´topos y estados vibracionales) observadas en ambos barridos espectrales.
Por otro lado se presenta la deteccio´n tentativa de la especie deuterada DC3N y un ana´lisis
qu´ımico con el fin de determinar el origen de su presencia y posible enriquecimiento en la regio´n
ma´s caliente de Orio´n KL. Adema´s de analizar los mecanismos dominantes de la emisio´n de
HC3N, se analiza tambie´n la emisio´n de esta especie en funcio´n de las propiedades f´ısicas del
nu´cleo de la nube, considerando para ello las observaciones publicadas de una amplia muestra
con diferentes nu´cleos moleculares emitiendo HC3N.
En la Parte IV se lleva a cabo un estudio teo´rico sobre la qu´ımica del azufre en Orio´n
KL. En concreto se analiza la influencia de las diferentes propiedades f´ısicas y qu´ımicas de la
nube molecular, tales como la temperatura del gas, la masa estelar y la metalicidad inicial,
sobre la evolucio´n de las abundancias de SO y SO2. Adema´s, se estudia tambie´n la evolucio´n
qu´ımica de otras especies conteniendo azufre (OCS, CS, H2S y H2CS) en el nu´cleo caliente de
Orio´n KL y en la regio´n afectada por choques. As´ı mismo, se hace una comparacio´n de los
diferentes modelos con las observaciones obtenidas en el estudio de los dos barridos espectrales
analizados previamente. Con ello se deducen edades aproximadas para cada regio´n, as´ı como
una restriccio´n ma´s exacta de las condiciones f´ısicas y qu´ımicas de dichas regiones a lo largo del
tiempo. Por otro lado, se lleva a cabo un estudio sobre la naturaleza de los a´tomos de azufre
presentes en la nube durante su primera fase fr´ıa, lo que permite conocer algunos detalles sobre
la estructura original de Orio´n KL.
En la u´ltima parte, la Parte V, se hace un resumen de todo el estudio llevado a cabo,
junto con los principales resultados obtenidos y las conclusiones generales. Tambie´n se discute
la importancia de la continuidad de este trabajo en el futuro y se perfilan algunas de las l´ıneas
de investigacio´n que abren los resultados obtenidos. Adema´s, se proponen posibles proyectos en
el campo extragala´ctico como aplicacio´n de los resultados hallados en esta tesis.
Finalmente se incluye un Ape´ndice en el que se describen los fundamentos de los
procesos radiativos y las diferentes te´cnicas de ana´lisis, tales como los digramas de rotacio´n
y la aproximacio´n LVG.
Esta tesis se presenta en formato publicaciones (una en la Parte II, otra en la Parte
III y una u´ltima en la Parte IV). Estos tres art´ıculos han sido publicados o aceptados para su
publicacio´n por la revista Astronomy & Astrophysics. Aunque el ana´lisis y las explicaciones ma´s
rigurosas de la investigacio´n esta´n contenidas en dichos art´ıculos, se ha incluido un resumen al
principio de cada uno y una seccio´n al final explicando las principales aportaciones obtenidas en
cada art´ıculo. De esta forma el lector puede entender los propo´sitos y resultados de los diferentes
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El estudio del medio interestelar comenzo´ con la llegada de nuevas te´cnicas observacionales
que permit´ıan observar a longitudes de onda largas, donde la extincio´n del polvo interestelar
presenta menor importancia y se puede estudiar el tipo de procesos caracter´ısticos de regiones
muy fr´ıas del cielo. Tanto la radioastronom´ıa como la astronom´ıa en el infrarrojo lejano son las
herramientas para llevar a cabo estos estudios. Antes de su uso, las nubes oscuras, por ejemplo,
se consideraban en un principio obsta´culos para observar todo lo que hay detra´s de ellas en la
l´ınea de mirada, sin embargo con estas nuevas te´cnicas se revelaron como objetos de inmenso
intere´s en s´ı mismo. Algo similar ocurrio´ con las nubes moleculares gigantes, los objetos de
mayor masa de toda la Galaxia, donde tiene lugar la formacio´n de estrellas masivas a partir de
gas interestelar.
En este cap´ıtulo se describen las principales componentes del medio interestelar y se explican
las diferentes teor´ıas existentes para la formacio´n de nubes moleculares, as´ı como de estrellas
con diferentes masas.
1.1 Propiedades y componentes
La Vı´a La´ctea contiene una masa de ∼1011M⊙, de las cuales el 90% esta´ constituido
por estrellas y el 10% restante se encuentra en forma de gas y polvo, las principales componentes
del medio interestelar (ISM). El gas del ISM, mayoritariamente hidro´geno, tiene una densidad
promedio de 10−5 a´tomos/cm3 y el polvo, con un taman˜o de alrededor de 100 nm, presenta una
densidad dentro del gas de 10−11 part´ıculas/cm3. Su composicio´n esta´ formada por silicatos,
grafito y hielo. Las part´ıculas de polvo presentan una masa promedio de 10−15 g. Esto significa
que el polvo supone menos del 1% de la masa del medio interestelar. Respecto a sus principales
efectos sobre el campo de radiacio´n, e´stos son la extincio´n de la luz estelar y el enrojecimiento
debido a la extincio´n diferencial (la luz azul sufre ma´s extincio´n que la roja). Un valor t´ıpico de
la extincio´n en la Galaxia es de aproximadamente una magnitud por cada kpc de distancia. La
extincio´n es aproximadamente proporcional al inverso de la longitud de onda en la regio´n visible
del espectro, con un pico en el UV, a 2.200 A˚. Otras componentes del medio interestelar son el
campo magne´tico y los rayos co´smicos. El campo magne´tico gala´ctico es del orden de B∼2-3×10
−6 G. Su intensidad depende de la densidad del medio interestelar y su direccio´n es en general
l≃90◦ (en direccio´n a la de la velocidad de rotacio´n gala´ctica). En cuanto a los rayos co´smicos,
se trata de part´ıculas relativistas, principalmente protones y electrones de alta energ´ıa, que son
acelerados por el campo magne´tico gala´ctico.
El gas y el polvo del medio interestelar pueden encontrarse formando extensos
complejos. En ellos el gas es fundamentalmente neutro y esta´ en forma molecular, por eso,
a estos complejos se les conoce como nubes moleculares. Estas nubes son invisibles a nuestros
ojos debido a que el polvo de su interior absorbe la luz de las estrellas a longitudes de onda
cortas (UV, visible). Sin embargo, emiten radiacio´n a longitudes de onda largas, por lo que es
posible observarlas a frecuencias infrarrojas y de radio. Las nubes moleculares se encuentran
predominantemente en el plano gala´ctico y presentan una gran variedad de formas y taman˜os
con diferentes caracter´ısticas f´ısicas y qu´ımicas. En particular, podemos encontrar nubes
interestelares difusas, nubes fr´ıas-oscuras, glo´bulos de Bok y nubes moleculares gigantes.
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1.2 Nubes moleculares
* Nubes oscuras
Las nubes oscuras fueron observadas por vez primera por William y Caroline Herschel
en el siglo XVIII. En un principio se creyo´ que eran simples agujeros en el cielo, sin embargo,
con las observaciones de E. E. Barnard a principios de siglo XX se demostro´ que en realidad
estos agujeros eran nubes interestelares de materia oscurecida. Las observaciones de estrellas
enrojecidas alrededor de estas nubes evidencio´ la presencia de grandes cantidades de part´ıculas
de polvo en su interior que absorb´ıan las longitudes de onda visibles, hacie´ndolas invisibles a
simple vista (ver Fig. 1.1). De hecho, la extincio´n visual en sus zonas centrales es Av>10
mag. Esta extincio´n permite, no so´lo el oscurecimiento de las nubes fr´ıas en el o´ptico, sino que
tambie´n origina un apantallamiento en su interior frente a la radiacio´n ultravioleta, evitando
la destruccio´n de mole´culas debido a mecanismos de fotodisociacio´n o fotoionizacio´n. Este
apantallamiento permite la presencia de numerosas mole´culas en el interior de estas nubes, tales
como CS y NH3 o mole´culas ma´s complejas como HC9N y HC7N observadas por Moats et al.
(2009). Las nubes oscuras son las regiones ma´s fr´ıas (T<50 K) del universo, con alta densidad de
gas (nH∼10
4-105 cm−3) y alta densidad, ng, de polvo (ng∼10
−12nH). En el interior de las nubes
oscuras es posible encontrar numerosos nucleos fr´ıos y densos (∼10-100 veces ma´s densos que
el resto de la nube) lo cual sugiere que estos nu´cleos pueden representar una fase evolucionaria
temprana del proceso de formacio´n de protoestrellas. En particular, la ausencia de observaciones
de estrellas masivas en nubes moleculares oscuras y la deteccio´n de numerosas estrellas T Tauri
y fuentes infrarrojas (Fazio et al. 1975, Chen et al. 1992, Hartigan 1992, Wichmann et al. 1996,
Guillout et al. 2010), situ´an a este tipo de nubes como los escenarios de formacio´n de estrellas
poco masivas. Ejemplos de nubes oscuras son LDN 1570, Barnard 68, Barnard 86, Barnard 72,
TMC-1, L183 y TMC-1.
Figura 1.1: En el centro de la imagen se observa la nube oscura Barnard 86 rodeada por el cu´mulo estelar
NGC 6520, ambos situados en la constelacio´n de Sagitario. Fuente: Archivo fotogra´fico del Observatorio
Austral Europeo (ESO).
* Glo´bulos de Bok
Los glo´bulos de Bok deben su nombre al astro´nomo norteamericano Bart J. Bok, quien
en sus primeras contribuciones sobre estos objetos encontro´ que eran muy ricos en hidro´geno
molecular y sugirio´ que albergaban formacio´n de estrellas de baja masa. Se trata de glo´bulos
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Figura 1.2: Se observan los diferentes glo´bulos de Bok en negro sobre un fondo rojo de gas brillante que constituye
la regio´n HII. Fuente: Archivo fotogra´fico del Telescopio Espacial Hubble.
gaseosos con temperaturas y densidades similares a las nubes fr´ıas-oscuras ma´s densas (T∼10
K and n∼104-106 cm−3), pero con distribuciones de masa y taman˜os en ocasiones ligeramente
inferiores a los de tales nubes (entre 0.5 y 500 masas solares). Los glo´bulos de Bok tienden a
tener so´lo uno o dos nu´cleos de formacio´n estelar embebidos en una nube comu´n ma´s grande
(Stutz et al. 2010). Estos nu´cleos suelen ser similares a los de las nubes oscuras, pero sus capas
envolventes son menos extensas como puede verse en la Fig. 1.2.
* Nubes difusas
Las nubes interestelares difusas (tambie´n conocidas como regiones HI) contienen el gas
ato´mico de la Galaxia, compuesto mayoritariamente por hidro´geno ato´mico. E´stas nubes tienen
masas del orden de un centenar de masas solares, taman˜os de entre 1 y 3 pc, densidades de∼1-100
cm−3 y temperaturas de entre 20 y 100 K. Con estos valores, los posibles iones que se forman se
recombinan ra´pidamente y el hidro´geno esta´ por completo en forma ato´mica neutra cuya masa
supone la mitad de la masa del medio interestelar (el resto esta´ en forma de gas molecular).
La determinacio´n de la abundancia de hidro´geno ato´mico en el medio interestelar fue posible
gracias a la observacio´n de la l´ınea de 21 cm predicha en 1945 por Van de Hulst y detectada de
forma casi simulta´nea por Ewen & Purcell (Harvard), Muller & Oort (Leiden) y Christiansen
& Hindman (Sidney) en 1951. La l´ınea de 21 cm es debida a un desdoblamiento hiperfino del
estado fundamental del a´tomo de hidro´geno, debido al acoplamiento de los espines del proto´n
y el electro´n, donde la transicio´n del esp´ın del electro´n de paralelo a antiparalelo produce la
emisio´n de un foto´n a una longitud de onda de aproximadamente 21 cm. La observacio´n de esta
l´ınea supuso la primera deteccio´n del hidro´geno neutro interestelar en forma ato´mica y permitio´
estudiar la estructura global de la Galaxia. Las nubes interestelares difusas, debido a sus bajas
densidades, no presentan formacio´n estelar y se cree que pueden formar parte de la primera fase
de la formacio´n de nubes moleculares densas por coagulacio´n de varias nubes difusas (Scoville
& Hersh 1979).
* Nubes moleculares
Las nubes moleculares gigantes son observadas en los brazos espirales de la Vı´a La´ctea
y hacia su centro, mientras que las nubes ma´s pequen˜as se concentran a lo largo del disco
gala´ctico. CO y NH3 constituyen los mejores trazadores para la determinacio´n de la densidad,
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temperatura y dispersio´n de velocidad de estas nubes, aunque un amplio rango de mole´culas ha
sido observado en ellas; desde mole´culas diato´micas simples como CS hasta mole´culas orga´nicas
complejas como H2CO o CH3OH. Las nubes moleculares gigantes constituyen las estructuras
ma´s masivas de toda la Galaxia con masas t´ıpicas de ∼105M⊙, taman˜os de entre 10 y 200
pc, y generalmente esta´n rodeadas por extensas envolturas de hidro´geno ato´mico con masas de
hasta 106M⊙ (Blitz 1993). Observaciones de
13CO, como las de Sargent (1977), en diferentes
nubes moleculares revelan la existencia de un alto grado de fragmentacio´n con concentraciones
de masas entre 103M⊙ y 10
4M⊙ conocidas como grumos (“clumps”). Estos grumos presentan
a su vez concentraciones de masa cada vez ma´s pequen˜as llamadas nu´cleos, cuyos taman˜os
var´ıan entre 0.05 y 0.5 pc, sus densidades son de ∼104-105 cm−3 (Myers 1991, Dutrey et al.
1993) y la temperatura cine´tica del gas es T≥100 K. Es en estos nu´cleos donde tiene lugar la
formacio´n de estrellas y de cu´mulos estelares. A diferencia de las nubes oscuras en cuyos nu´cleos
so´lo se forman estrellas de baja masa, en el caso de las nubes moleculares gigantes se observa
formacio´n de estrellas tanto de alta como de baja masa. Algunos ejemplos de nubes moleculares
gigantes son Orion, SgrB2, Auriga-California, W3, NGC 2264, S140 y MonR2. En cualquier
caso e independientemente de la masa de la estrella formada, se puede afirmar que las nubes
moleculares constituyen los principales escenarios de formacio´n de estrellas en nuestra Galaxia,
por lo que la comprensio´n de su estructura y evolucio´n es clave para la construccio´n de cualquier
teor´ıa sobre formacio´n estelar.
1.2.1 Formacio´n de nubes moleculares
Existen ba´sicamente tres teor´ıas para la formacio´n de nubes moleculares gigantes:
aglomeracio´n por colisiones aleatorias de pequen˜as nubes, la teor´ıa de inestabilidad de Parker y
la teor´ıa de inestabilidad gravitacional (modelo de Jeans).
* Colisiones aleatorias
La primera de las tres teor´ıas considera un proceso en el cual movimientos aleatorios
junto con la accio´n de la gravedad mutua atraen dos nubes independientes hasta llegar a unirse
formando una u´nica nube ma´s grande. Esta teor´ıa, originalmente propuesta por Oort (1954),
empezo´ a ser considerada a partir de observaciones (Scoville & Solomon 1975, Burton et al. 1975)
de una alta fraccio´n molecular sobre una regio´n de 5 kpc de la Galaxia, donde se concluyo´ que
una gran parte del gas se presenta en forma de grandes complejos de nubes moleculares. Debido
a que estas nubes son mucho ma´s densas que el medio interestelar ambiente, tales nubes fueron
concebidas como grandes complejos altamente mo´biles. Scoville & Hersh (1979) estimaron que
el ritmo actual de la disminucio´n de la masa de H2 de las nubes moleculares en favor de la
formacio´n estelar es de ∼2.5M⊙ an˜o
−1. Dado que los tiempos de colapso gravitacional de las
nubes moleculares gigantes son del orden de ∼106 an˜os, estos autores dedujeron que la formacio´n
estelar en el interior de la nubes deb´ıa ser un proceso ineficiente. En concreto, presentaron un
porcentaje de eficiencia de formacio´n estelar del orden de ∼0.1%. Por otro lado y mediante
observaciones de hidro´geno, se obtuvo que la fraccio´n ma´s grande del hidro´geno interestelar en
el interior de la galaxia es molecular en lugar de ato´mico o ionizado. Es decir, MH2 es mayor
que MHI+HII , lo cual implica que τH2>τHI+HII . La escala de tiempo de formacio´n de una regio´n
con baja densidad de hidro´geno ato´mico (τHI) o ionizado (τHII) es de al menos 10
7 an˜os, con lo
que τH2 debe ser de al menos 10
8 an˜os y por tanto la vida media de las nubes gigantes de unos
108-109 an˜os. A partir de todos estos datos se concluyo´ que las nubes moleculares gigantes (de
masas t´ıpicas de 4×105M⊙) acumular´ıan dicha masa a lo largo de ∼10
9 an˜os mediante colisiones
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con otras nubes, siendo dicha acrecio´n equilibrada por la continua eliminacio´n de gas H2 en
favor de la formacio´n de nuevas estrellas (a un ritmo de ∼2M⊙ an˜o
−1) y de regiones HII en
el interior de dichas nubes. Existen numerosos estudios teo´ricos (tales como los de Levinson
& Roberts 1981, Kwan & Valdes 1983, Tomisaka 1984) que apoyan la teor´ıa de aglomeracio´n
por colisones aleatorias de pequen˜as nubes, mediante simulaciones donde se investiga el gas en
la galaxia como un conjunto discreto de nubes estudiando el movimiento de cada nube dentro
de un potencial gravitacional. Adema´s, es interesante destacar que en dichas simulaciones se
observa una tasa de colisiones enriquecida en los brazos espirales de la Galaxia, lo cual se ha
usado posteriormente (Dame et al. 1986, Stark 1986) para explicar los taman˜os superiores de
las nubes moleculares en estas zonas de la Galaxia, con respecto a los de nubes situadas entre
los brazos.
Sin embargo, cabe mencionar tambie´n los puntos de´biles de esta teor´ıa. Uno de ellos es
que la observacio´n de un medio altamente molecular en la parte interna de la Galaxia, as´ı como
en otras galaxias, depende del factor de conversio´n asumido entre la luminosidad CO y la masa
de la nube, el cual var´ıa segu´n cada estudio (ver por ejemplo Blitz & Shu 1980, Scoville et al.
1987 y MacLaren et al. 1988 con diferencias de ma´s del 20%). Una fraccio´n molecular menor
implica que las nubes moleculares son un constituyente del medio interestelar menos importante
de lo pensado en un principio, con tiempos de vida media ma´s cortos de los originalmente
asumidos. Con respecto a las simulaciones de colisiones de nubes, e´stas muestran destruccio´n
ma´s que coalescencia a velocidades t´ıpicas. En particular, dos nubes con una velocidad relativa
que excede 2-3 veces la velocidad de escape de la nube ma´s grande, no se unira´n. Mientras que
dos nubes con velocidades relativas aproximadamente menores que la velocidad de escape de la
mayor, se unira´n completamente formando una sola nube de mayor taman˜o. La velocidad de
escape de nubes moleculares viene definida como:
vesc = (2GM/R)
0.5 = 1.3R0.5 = 0.34M0.25 kms−1 (1.1)
con R en pc y M en M⊙ (Solomon et al. 1987). Segu´n Stark & Brand (1989), la dispersio´n total
observada es de 8 km s−1 para nubes con masas menores de 3×105M⊙ y de 3 km s
−1 para nubes
mayores de 3×105M⊙, lo que sugiere que nubes movie´ndose con dispersio´n aleatoria cuyas masas
son menores de 105M⊙ deber´ıan fragmentarse por completo (vrel>3vesc) y no formar una nube
mayor al colisionar con otras. Las nubes en colisio´n pueden detectarse a trave´s de observaciones
de CO. En ellas es habitual obtener l´ıneas espectrales con tres componentes, donde dos de las
componentes pertenecen a las velocidades de las partes de las nubes que todav´ıa no esta´n en
contacto y la tercera componente centrada a la velocidad media de ambas nubes.
* Inestabilidad de Parker
La teor´ıa de inestabilidad de Parker (1966) asume un estado de equilibrio en el cual
las presiones de los rayos co´smicos y del campo magne´tico (paralelo al plano de la Galaxia)
soportan el gas perpendicular al plano de la Galaxia frente a la gravedad. En este escenario,
una perturbacio´n con cociente masa-flujo relativamente bajo eleva´ndose por encima del plano
causar´ıa un desplazamiento del gas a trave´s de las l´ıneas de campo, desde los puntos ma´s altos
de e´stas hacia los ma´s bajos, de tal forma que en estos valles magne´ticos o puntos inferiores una
nube podr´ıa formarse por acumulacio´n de gas. La escala de tiempo para que se produzca una
inestabilidad es aproximadamente el inverso de la frecuencia de oscilacio´n asociada con el campo
gravitacional vertical. Este valor es de ∼107 an˜os (Blitz & Shu 1980). Segu´n estos autores, la
longitud de onda a lo largo del campo magne´tico de la inestabilidad es ∼2πH, donde H es la
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escala de altura del estado inicial de gas interestelar con ∼150 pc segu´n Radhakrishnan & Goss
(1972) y Falgarone & Lequeux (1973), sugiriendo espaciados entre complejos moleculares de
hasta ∼1 kpc.
La inestabilidad de Parker fue una de las teor´ıas ma´s populares para explicar el
mecanismo de formacio´n de nubes moleculares en los an˜os 70. En esta e´poca estaba bastante
extendida la idea de un medio interestelar aproximadamente en equilibrio de presiones, donde
la auto-gravedad no desempen˜aba un papel fundamental. Es decir, se consideraba que las nubes
apenas estaban ligadas gravitacionalmente (Bridle & Kesteven 1970). De hecho, el modelo de
Parker afirma que dos nubes en un mismo flujo magne´tico se atraer´ıan la una a la otra debido
principalmente a la curvatura de las l´ıneas de campo inducido y no a la accio´n de gravedad
mutua. Otro de los aspectos ma´s cuestionados de esta teor´ıa es que las las l´ıneas de flujo
magne´tico adyacentes se mueven y forman bucles de forma separada, lo cual sugiere que el
resultado de la inestabilidad es una estructura turbulenta y cao´tica en el medio interestelar, y
no la formacio´n de complejos de nubes gigantes bien definidos (Asse´o et al. 1978, Lachie`z-Rey et
al. 1980). El tiempo de crecimiento de la inestabilidad mencionado anteriormente puede ser otro
impedimento para que el mecanismo de esta teor´ıa sea considerado competitivo para la formacio´n
de nubes y, especialmente, si se considera la rotacio´n gala´ctica la cual elevar´ıa este tiempo a
∼108 an˜os segu´n Elmegreen (1982). En estas escalas de tiempo tan largas, no es probable que
el gas interestelar se deslice de forma continuada a trave´s de las lineas de campo conforme lo
hace en los modelos teo´ricos de inestabilidad. De hecho es esperado que sea desplazado e incluso
distorsionado por la accio´n de supernovas y estrellas calientes, con lo que el resultado ser´ıa la
aparicio´n de numerosas inestabilidades pequen˜as. El hecho de considerar el equilibrio de presio´n
como uno de los puntos de partida de la teor´ıa de inestabilidad de Parker, hace dif´ıcil explicar
la formacio´n de nubes moleculares, especialmente cuando no se incluye la auto-gravedad, ya que
despue´s de las primeras observaciones de CO, se encontro´ que las nubes cercanas a regiones HII
eran fuertemente autogravitantes con alta presio´n interna. A partir de ese momento y con el
fin de poder explicar la compresio´n observada en nubes moleculares se concluyo´ que el papel
desempen˜ado por la curva de las l´ıneas de campo magne´tico como fuerza conductora de los
movimientos del gas interestelar, es pequen˜o en comparacio´n con el de la auto-gravedad, incluso
cuando dicha curvatura domina el crecimiento inicial de la inestabilidad.
* Inestabilidad de Jeans
El modelo de inestabilidad de Jeans (1902) sugirio´ que en un medio politro´pico,
uniforme e infinito, perturbaciones mayores de ∼500 pc sera´n incapaces de establecer una presio´n
interna lo suficientemente grande para contrarrestar el colapso gravitacional. Posteriormente
fueron incluidos en el ana´lisis de Jeans efectos de campos magne´ticos y de rotacio´n, tanto
por separado como aplicados simultaneamente (Sharma & Singh 1988). Se encontro´ que el
criterio de Jeans no resultaba afectado; es decir, siguieron obteniendo un taman˜o mı´nimo para
la inestabilidad el cual exced´ıa la masa de una t´ıpica nube molecular gigante (105M⊙). La teor´ıa
de formacio´n de nubes moleculares por la inestabilidad de Jeans fue apoyada por numerosas
observaciones de nubes moleculares, en diferentes discos gala´cticos, con masas comparables a
la masa de Jeans (∼107M⊙). En particular, en las galaxia M33, M101, NGC 7793 y NGC 628
Wright et al. (1972), Gordon et al. (1969), Allen et al. (1973) y Elmegreen (1980) encontraron
nubes de HI con masas de ∼106-107M⊙. Estas observaciones junto con las de frentes de choques
extremadamente inestables (Elmegreen 1979), llevaron a la conclusio´n de que las concentraciones
elongadas de gas y polvo de las galaxias (con dimensiones de 100-200 pc perpendiculares y
paralelos al plano gala´ctico) deber´ıan continuamente colapsar y fragmentarse, creando complejos
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de nubes gigantes. Aunque el modelo de inestabilidad de Jeans no explica los mecanismos de
formacio´n para el caso de las nubes ma´s pequen˜as o de masas intermedias (∼105M⊙), se cree
que e´stas podr´ıan tener su origen en la separacio´n de pequen˜as piezas de nubes ma´s grandes o
en la condensacio´n de algunos fragmentos de estas nubes mayores. Otra posibilidad es que sean
formadas a trave´s de un proceso a pequen˜a escala gobernado por inestabilidad de Parker. A
este grupo pertenecer´ıan por ejemplo los glo´bulos de Bok y las nubes oscuras pequen˜as.
En cualquier caso, parece claro que la formacio´n de nubes involucra un gran nu´mero
de procesos f´ısicos entre los que se incluyen la aglomeracio´n colisional de nubes ya existentes,
la existencia de inestabilidades tanto te´rmicas como gravitacionales, la fragmentacio´n, la accio´n
de la gravedad y la de campos magne´ticos. En cuanto a la existencia de nubes moleculares
y nubes ato´micas, segu´n diferentes observaciones (Lo et al. 1988, Thronson 1988, Dettmar &
Heithausen 1989) se concluye que la presencia de mole´culas en una nube depende ma´s de la
presio´n ambiente, la metalicidad y el campo de radiacio´n, que del mecanismo de formacio´n de
la propia nube cuyo tiempo de vida viene determinado por la destruccio´n de la misma debida al
colapso y formacio´n interna de estrellas. Este tiempo es de ∼5×107 an˜os para nubes conteniendo
estrellas del tipo OB.
1.2.2 Colapso de nubes moleculares
El equilibrio global de un sistema puede expresarse mediante el Teorema del Equilibrio
Virial. En nubes moleculares este equilibro es concebido como un balance global entre las
fuerzas expansivas (presio´n hidrosta´tica interna debida a la densidad y temperatura de la nube,
la presio´n por turbulencia y los movimientos sistema´ticos como la fuerza centr´ıfuga por rotacio´n),
las fuerzas compresoras (presio´n externa ejercida por el medio interestelar que rodea a la nube
y principalmente la gravedad) y los campos magne´ticos (ver esquema de la Fig. 1.3). Este
equilibrio puede romperse debido a movimientos turbulentos de la propia nube o por mecanismos
externos que la comprimen (tales como ondas de choque, frentes de ionizacio´n procedentes de
supernovas, colisiones entre nubes moleculares, etc.), dando lugar a que la gravedad sea la fuerza
dominante desencadenando, por tanto, el colapso de la nube molecular. Durante dicho colapso,
se produce un aumento de la densidad en la zona ma´s interna de la nube y se forma un nu´cleo
de ∼1 pc, con densidades de 104-105 mole´culas de H2 por cent´ımetro cu´bico. A partir de igualar
la energ´ıa potencial gravitatoria de la nube, Eg, con la energ´ıa interna de las part´ıculas que
la forman, Eth, (situacio´n de equilibrio), se deduce una expresio´n para la masa de la nube,
conocida como masa de Jeans, MJ, que indica el valor cr´ıtico a partir del cual comienza el
colapso gravitacional. Para el caso de una nube homoge´nea con masaM , temperatura T y radio
R, se obtendr´ıa:





















donde k = 1.38×10−16 erg K−1 es la constante de Boltzmann, G es la constante de gravitacio´n
universal, µ es el peso molecular medio, mH es el peso del a´tomo de hidro´geno, ρ la densidad del
gas y n la densidad nume´rica (ρ/mH). Si la masa de la nube supera el valor de MJ, la nube se
20 1. Medio Interestelar
Figura 1.3: Esquema de las diferentes fuerzas que actu´an sobre una nube molecular. Fuente: Proyecto
PARTNER (2003). Iniciacio´n a la Radioastronomı´a, Evolucio´n estelar.
inestabilizara´ y colapsara´. Este es el motivo por el que las inestabilidades suelen producirse en
las nubes ma´s grandes dando lugar a brotes intensos de formacio´n estelar. Es tambie´n posible






De tal forma que si dentro de una nube molecular existe una regio´n con un taman˜o superior a
rJ y con una masa suficientemente elevada, se producira´ inevitablemente el colapso gravitatorio
de esa regio´n de la nube. Por otro lado, la escala de tiempo del colapso en ca´ıda libre fue





= 3.4× 107n−1/2. (1.6)
Considerando valores t´ıpicos de nubes moleculares (Blitz 1993) para la temperatura T=10 K y
la densidad n≥50 cm−3, obtendr´ıamos MJ≤80M⊙ and tff≤5×10
6 an˜os.
A medida que la nube colapsa, su densidad va aumentando y, en consecuencia, la
masa de Jeans disminuye, pudiendo caer hasta un valor de unas pocas masas solares. Esto
origina la fragmentacio´n de la nube molecular dividie´ndola en partes ma´s pequen˜as (nu´cleos)
donde cada una evoluciona de manera independiente al resto de la nube, comprimie´ndose y
aumentando su densidad. Para cada uno de estos colapsos independientes hay una fase inicial
donde cada nu´cleo alcanza un taman˜o de 0.01 pc, con un nu´mero de densidad de 106-107 cm−3
y una temperatura de 10 K. En esta fase el campo magne´tico interestelar es arrastrado junto
con el material colapsando, aumentando su intensidad como la ra´ız cuadrada del incremento de
la densidad (Kitchin 1987). La escala de tiempo para esta fase de colapso es de ∼106 an˜os y
el resultado es la formacio´n de una protoestrella (Nakano 1979, Lizano & Shu 1989, Basu &
Mouschovias 1994). La segunda fase del colapso transcurre en un tiempo menor, ∼105 an˜os,
durante el cual el material cae hacia el interior de la protoestrella en ca´ıda libre. A lo largo de
esta fase, la densidad de gas y polvo llega a ser muy elevada, 1012 cm−3 y la emisio´n molecular
se hace o´pticamente gruesa. Por otro lado, la energ´ıa liberada por el colapso calienta el interior
de la protoestrella, de tal forma que la temperatura aumenta significantemente haciendo que
la presio´n hidrosta´tica del gas frene finalmente el colapso. Estos procesos no son en general
homoge´neos, ya que las zonas ma´s externas colapsan mucho ma´s lentamente que la parte central,
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por lo que es habitual encontrar un nu´cleo denso rodeado por una regio´n (de unos 0.1 pc) con
menor densidad y todav´ıa colapsando.
Numerosas simulaciones nu´mericas de magneto-hidrodina´mica, tales como las de Mac
Low & Ossenkopf (2000), Padoan & Nordlund (2002) y Banerjee et al. (2009), muestran que el
colapso de los nu´cleos densos en nubes moleculares conlleva la formacio´n de la´minas, filamentos
y cu´mulos que colisionan, se unen e interactu´an dando lugar a la formacio´n posterior de estrellas
de diferentes masas. Este hecho ha sido recientemente confirmado observacionalmente con los
resultados proporcionados por el telescopio espacial Herschel, a trave´s del cual se ha realizado
un barrido (Gould Belt Survey) de nubes moleculares cercanas al sistema solar (Andre´ &
Saraceno 2005), cartografia´ndolas fotome´tricamente en los rangos submilime´trico e infrarrojo
lejano mediante el uso de los instrumentos PACS y SPIRE. Las primeras ima´genes obtenidas de
los complejos moleculares A´guila y Polaris1 (Andre´ et al. 2010) muestran amplias estructuras
filamentosas, as´ı como la presencia de numerosos nu´cleos densos situados a lo largo de dichos
filamentos. La Fig. 1.4 muestra un mapa de la densidad de columna de dichas regiones del cielo,
donde se pueden apreciar estas estructuras filamentosas. Bontemps et al. (2010) y Ko¨nyves et
al. (2010) identificaron tambie´n en A´guila todos los candidatos a protoestrellas de Clase 02 y
nu´cleos pre-estelares ligados gravitacionalmente, obtenie´ndose (al superponer ambos resultados)
una significativa correspondencia entre la distribucio´n espacial de dichas protoestrellas y nu´cleos,
y la de los filamentos con mayores densidades de columna, NH2&10
22 cm−2, (ver Fig. 1.4). Este
resultado sugiere que dichos filamentos son gravitacionalmente inestables, frente a los observados
con densidades de hasta 1021 cm−2. Los mapas realizados con el telescopio Herschel muestran
la presencia ubicua de estructuras filamentosas en el medio interestelar (Molinari et al. 2010)
y no so´lo en los complejos mostrados en la Fig. 1.4, por lo que todo ello parece confirmar
la teor´ıa en la que filamentos largos y delgados (con anchuras t´ıpicas de ∼10.000 AU, Andre´
et al. 2010) se forman en primer lugar en el interior de las nubes moleculares, posiblemente
como resultado de la turbulencia magneto-hidrodina´mica, de tal forma que los filamentos ma´s
densos acaban fragmenta´ndose debido a inestabilidad gravitacional, dando lugar a un nu´mero
de nu´cleos pre-estelares.
1.3 Formacio´n estelar
La mayor parte de la formacio´n estelar tiene lugar en los brazos espirales de la Galaxia
(Larson 2003). La formacio´n de estrellas tambie´n puede ocurrir cerca de los centros de algunas
galaxias, como es el caso de la Vı´a La´ctea, pero en este caso la formacio´n estelar central es
oscurecida por polvo interestelar y su existencia es deducida so´lo a trave´s de radiacio´n infrarroja
emitida por el polvo que es calentado por las estrellas en formacio´n. Cuando se habla de
formacio´n estelar generalmente se distingue entre dos grupos: formacio´n de estrellas masivas
(M>8M⊙) y formacio´n de estrellas de baja masa (M<8M⊙). Los diferentes ambientes en los
cuales las estrellas se forman son distintos dependiendo de la masa de e´stas. En complejos de
nubes oscuras como Taurus Auriga, la tasa de formacio´n estelar es baja y las estrellas que se
1Polaris es un complejo molecular situado a ∼150 pc (e.g., Heithausen et al. 2002) que presenta muy poca
formacio´n estelar. Aguila, por el contrario, es un complejo situado a ∼260 pc (e.g., Gutermuth) con una alta
actividad de formacio´n estelar.
2Clase 0 designa la etapa ma´s temprana de una protoestrella. Se corresponde con la formacio´n de un primer
nu´cleo hidrosta´tico con 0.01M⊙, pero con un taman˜o de varias unidades astrono´micas (comparable al radio de la
o´rbita de Marte). La absorcio´n de la luz en estos objetos es tan grande que se manifiestan so´lo como fuentes de
radiacio´n submilime´trica y comu´nmente no se observan en longitudes de onda inferiores a 300 µm.
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Figura 1.4: Mapas de densidad de columna de los complejos moleculares A´guila (izquierda) y Polaris (derecha).
Los puntos verdes indican los candidatos a protoestrellas de Clase 0 y los tria´ngulos azules los nu´cleos pre-estelares
identificados. Fuente: Andre´ et al. (2010).
forman son tambie´n de baja masa y relativamente aisladas unas de otras. En contraste, en
nubes moleculares ma´s masivas como la nube de Orio´n, tras el colapso y fragmentacio´n de la
nube tiene lugar la formacio´n de cu´mulos de estrellas en unos pocos Man˜os (Hillenbrand 1997).
Es decir, los nu´cleos densos de baja masa dan lugar a la formacio´n de estrellas individuales de
baja masa, mientras que los nu´cleos densos masivos dan lugar a menudo a cu´mulos estelares. La
formacio´n de estrellas masivas no consiste simplemente en una versio´n ampliada de la formacio´n
estelar de baja masa. A continuacio´n explicamos detalladamente los diferentes procesos y teor´ıas
implicadas en casa caso.
1.3.1 Formacio´n de estrellas de baja masa
Los nu´cleos o condensaciones densas de baja masa ligadas gravitacionalemnte que
se forman cuando una nube molecular colapsa, dan lugar a la formacio´n de protoestrellas
individuales de baja masa. Estos nu´cleos de baja masa fueron descubiertos a trave´s de
observaciones de NH3 en nubes moleculares oscuras (principalmente en el complejo Taurus y
en glo´bulos de Bok) por Benson & Myers (1983). Se trata de nu´cleos pre-estelares cuyos perfiles
de densidad, n, pueden ser modelados siguiendo la ley de potencia n(r)∝r−2 (Ward-Thompson et
al. 1999). Tras las primeras etapas de colapso explicadas en la Sect. 1.2.2, la emisio´n molecular
del nu´cleo de la protoestrella llega a ser o´pticamente gruesa y el proceso de colapso entra en su
u´ltima fase. En este momento la densidad en la parte central de la protoestrella es de unos 1020
cm−3, el taman˜o del nu´cleo es menor de 1 AU y la temperatura en el centro alcanza los 1.500-
2.000 K, conforme la energ´ıa potencial liberada se transforma en energ´ıa cine´tica. Si el aumento
de la temperatura se mantuviera inalterado, ser´ıa posible alcanzar un equilibrio de presio´n, lo
que producir´ıa el final del colapso. Sin embargo, cuando la temperatura es de ∼2.000 K el
hidro´geno empieza a disociarse. Este proceso hace que la temperatura permanezca constante a
∼2.000 K, por lo que el nu´cleo sigue colapsando y su radiacio´n, cada vez ma´s intensa, excita el
gas denso de la envoltura que cae sobre e´l. Es entonces cuando el medio ya no es transparente a
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la radiacio´n dado que la protoestrella se encuentra profundamente embebida por una envoltura
de gas, que la rodea y cae hacia ella por efecto de la gravedad. Una vez que el hidro´geno se ha
disociado, la temperatura central comienza a aumentar nuevamente alcanzando los 5.000-6.000
K. Entonces se producen los procesos de ionizacio´n del hidro´geno y la contraccio´n isote´rmica
del nu´cleo de la protoestrella. Tras ello, primeras y segundas ionizaciones, esta vez de helio,
tienen lugar y de nuevo contracciones isote´rmicas a temperaturas centrales de unos 10.000 y
20.000 K, respectivamente. El colapso final de la protoestrella da lugar a un nuevo incremento
de temperatura alcanza´ndose los 106 K, lo cual origina la reacciones de nucleos´ıntesis. En este
momento el objeto central deja de ser una protoestrella para ser una estrella.
Este proceso, sin embargo, no es tan directo, ya que existen ciertas restricciones
impuestas por la fuerza centr´ıfuga que impiden que todo el gas en colapso acabe formando parte
de la estrella final. El gas que comienza el colapso tiene una cierta cantidad de momento angular,
que siempre debe conservarse. Esto implica que al disminuir el taman˜o aumente su velocidad
de rotacio´n y, por lo tanto, la fuerza centr´ıfuga que sufre, de tal forma que en las zonas con
mayor rotacio´n, la fuerza centr´ıfuga adquiere cada vez mayor intensidad. Pero esta rotacio´n solo
ocurre a lo largo del plano de giro, con lo que esta asimetr´ıa cada vez ma´s acusada es la que,
poco a poco, da lugar a la formacio´n de un disco3 de gas y polvo alrededor de la protoestrella.
En particular, las regiones suprayacentes y subyacentes al plano de rotacio´n caen libres a gran
velocidad, mientras que el gas que gira a lo largo de dicho plano es frenado por la creciente
fuerza centr´ıfuga. As´ı pues, la accio´n combinada de rotacio´n y gravedad es la que proporciona
finalmente la forma caracter´ıstica de un disco. Una vez formado el disco protoplanetario, la
estrella central sigue creciendo conforme acreta material procedente del disco. Con el fin de que
el momento angular siga conserva´ndose a lo largo de este proceso de acrecio´n, se produce la
expulsio´n de materia a gran velocidad de forma simulta´nea al crecimiento. Esta expulsio´n viene
presentada en forma de flujos perpendiculares al disco protoplaneatrio que son colimados por
la accio´n de campos magne´ticos. El material expulsado en estos flujos es detectable en ondas
de radio por la radiacio´n de frenado emitida por el viento ionizado. El disco de acrecio´n cesa
tras unos 106 an˜os y la estrella formada comienza la llamada fase de secuencia principal en la
que estara´ los siguientes ∼107 an˜os transformando hidro´geno en helio mediante fusio´n, mientras
que el disco puede dar lugar a un sistema planetario. La Fig. 1.5 muestra un esquema de las
diferentes etapas del proceso de formacio´n de una estrella de baja masa, basadas en observaciones
del continuo a trave´s de ondas milime´tricas y del infrarrojo cercano.
1.3.2 Formacio´n de estrellas de alta masa
La formacio´n de estrellas masivas tiene lugar dentro de nu´cleos fr´ıos (T=10-20 K) y
densos (densidades de columna H2 de 10
23-1024 cm−2) en nubes moleculares gigantes con masas
de miles de masas solares, extinciones visuales del orden de 102 y dispersiones de velocidad de
varios km s−1 (Krumholz 2006). Estos nu´cleos dan lugar la formacio´n de cu´mulos estelares, por
lo que la interaccio´n con otras protoestrellas y con nuevas estrellas formadas puede representar un
factor importante para su evolucio´n. La alta luminosidad de estos cu´mulos facilita su deteccio´n,
sin embargo, las distancias a las que se encuentran hacen dif´ıcil estudiar cada estrella masiva de
forma aislada al resto de estrellas del cu´mulo. Los espectros de regiones de formacio´n estelar de
3Estos discos, con per´ıodos de vida de entre 1-10 Man˜os, son llamados discos protoplaneatrios ya que se cree
que son los precursores de los sistemas planetarios. Las estrellas jo´venes muestran sen˜ales de acrecimiento por
medio de excesos de emisio´n infrarroja (presencia de disco) y ultravioleta (acrecio´n de material). Los discos
protoplanetarios pueden detectarse en el rango de ondas milime´tricas o a trave´s de la distribucio´n espectral de
energ´ıa (SED) que presenta un exceso de emisio´n en el infrarrojo.
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Figura 1.5: Esquema de la formacio´n de estrellas de baja masa. Fuente: Tesis de Aede Folkert Loenen,
2009, Kapteyn Institute.
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alta masa, los cuales pueden ser obtenidos a trave´s de emisio´n (sub)milime´trica, son a menudo
muy ricos y densos, reflejando estados de alta excitacio´n y, en muchos casos, enriquecimiento
de abundancias de determinadas especies, debido al dominio de las altas temperaturas de estas
regiones sobre la evolucio´n qu´ımica (van Dishoeck & Blake 1998). A diferencia del caso de
formacio´n de estrellas de bajas masa, los procesos que originan la formacio´n de estrellas masivas
no son bien comprendidos todav´ıa. Tanto las largas distancias, como la alta extincio´n, as´ı
como las cortas escalas de tiempo de sus fases evolutivas, hacen que las observaciones de estos
procesos sean muy variables. En la actualidad hay dos teor´ıas para explicar la formacio´n de
estrellas masivas: acrecio´n competitiva y colapso gravitacional.
* Acrecio´n competitiva
Testi et al. (1997, 1999) realizaron un barrido espectral de las regiones donde se situan
estrellas de pre-secuencia principal. Uno de los resultados encontrados fue que las estrellas con
masas mayores de ∼6M⊙ esta´n generalmente rodeadas por un cu´mulo de estrellas de baja masa
y que el nu´mero de estrellas en el cu´mulo aumentaba con su masa. Esto implica una relacio´n
causal entre el nu´mero de estrellas en el cu´mulo y la masa de la estrella ma´s masiva. Bonnell et
al. (2004) investigaron la formacio´n de estrellas masivas a trave´s de la simulacio´n nume´rica de la
fragmentacio´n de una nube molecular y la subsecuente formacio´n de un cu´mulo estelar. Adema´s,
estos autores presentaron (ver tambie´n Bonnell et al. 1997) las primeras simulaciones nume´ricas
en 3D del crecimiento de masas estelares por acrecio´n competitiva. La acrecio´n competitiva
ocurre cuando estrellas situadas en un campo gravitacional comu´n acretan gas. En particular,
estos autores investigaron los efectos de la acrecio´n de gas en cu´mulos protoestelares jo´venes, para
lo que consideraron la evolucio´n de cu´mulos conteniendo aproximadamente unas 400 estrellas.
Mostraron que las estrellas individuales se forman en estructuras filamentales para despue´s caer
hacia su potencial mı´nimo local. Esto crea pequen˜os N-subcu´mulos, los cuales crecen a trave´s
de la acrecio´n de estrellas y gas, y que de forma eventual se fusionan para formar un cu´mulo
mayor. Los resultados tambie´n mostraron que la acrecio´n de gas por parte de las estrellas en un
cu´mulo es altamente no-uniforme y que unas pocas de ellas acretan, competitivamente, mucho
ma´s gas que otras, llegando a obtener en dichas simulaciones una distribucio´n de masa estelar
desde 0.1 a 27M⊙, con una masa media de 0.43M⊙ y solo unas pocas estrellas con masas mayores
de 10M⊙.
Uno de los factores que ma´s intervienen en el aumento de masa de una estrella es la
situacio´n de e´sta en el cu´mulo. En el caso de una estrella aislada la cantidad de material que
e´sta acumula es proporcional a la densidad del gas de la regio´n donde se situ´a. En el caso de
un cu´mulo estelar, la densidad del gas es mayor en el centro del cu´mulo porque es ah´ı donde
el potencial gravitacional es mayor y, por tanto, la acreciones de gas son mayores (Zinnecker &
Yorke 2007). El dominio de acrecio´n de una estrella situada fuera del centro del cu´mulo esta´
limitado por la masa total de la parte interna de la nube, mientras que el dominio de acrecio´n
de una estrella en el centro de la nube es toda la nube en s´ı misma. Este hecho unido a que la
reserva de gas es limitada, ya que la nube tiene una masa infinita, indica que se producira´ una
competicio´n entre las estrellas por acretar el gas de la nube. Por otro lado, tambie´n hay que
tener en cuenta los efectos de la gravedad. Cuando se produce un aumento de la masa estelar
por acrecio´n de gas, la atraccio´n gravitacional ejercida por la estrella tambie´n aumenta, por lo
que su dominio de acrecio´n se hace mayor. En consecuencia, la estrella tendra´ mayor capacidad
de acrecio´n conforme su masa aumenta.
El hecho de que la disminucio´n del soporte por turbulencia de la nube permita al
gas caer hacia los pozos de potencial formados por los cu´mulos estelares (Mac Low et al.
26 1. Medio Interestelar
1998, Ostriker et al. 2001), unido al aumento de la masa y del radio de acrecio´n de las
estrellas acretando gas, hacen de la teor´ıa de acrecio´n competitiva un poderoso mecanismo
de formacio´n de estrellas masivas. Sin embargo, esta teor´ıa tambie´n presenta puntos de´biles, as´ı
como detractores. Por ejemplo, en las simulaciones llevadas a cabo por Bonnell et al. (2004),
no se analizo´ la probabilidad de colisiones directas durante la formacio´n de estrellas de alta
masa, ni tampoco se considero´ cualquier posible retroalimentacio´n radiativa de dichas estrellas.
Adema´s, la presio´n de radiacio´n podr´ıa detener la acrecio´n para estrellas con masas mayores de
10M⊙, limitando por tanto las masas de las estrellas ma´s masivas (Wolfire & Cassinelli 1987,
Edgar & Clarke 2003). Otra de los puntos de´biles de la teor´ıa de acrecio´n competitiva es que
muchas simulaciones comienzan asumiendo nubes muy ligadas gravitacionalmente, mientras que
de acuerdo a observaciones tales nubes parecen ser soportadas principalmente por turbulencia.
Bajo estas condiciones Krumholz et al. (2005) argumentaron anal´ıticamente que las masas
protoestelares no pueden crecer en medios con altas turbulencias.
* Colapso gravitacional
La teor´ıa del colapso gravitacional para explicar la formacio´n de estrellas masivas
considera que los grumos moleculares (con masas t´ıpicas de cientos a miles de masas solares)
se fragmentan en nu´cleos gaseosos, que subsecuentemente colapsan para formar estrellas
individuales o pequen˜os sistemas mu´ltiples, de tal forma que los nu´cleos donde las estrellas
son formadas ya contienen toda la masa que dichas estrellas tendra´n al finalizar su proceso de
formacio´n. La idea principal de esta teor´ıa es la existencia de nu´cleos masivos en los grumos de
las nubes moleculares, como condicio´n incial para la formacio´n de estrellas masivas. Esta idea
es apoyada tanto por simulaciones como por argumentos anal´ıticos, los cuales muestran que las
altas presiones propias de nu´cleos masivos de regiones de formacio´n estelar masiva pueden ser
soportadas por movimientos turbulentos internos (Padoan & Nordlund 2002, Li et al. 2004).
Es lo´gico pensar que se produzca la fragmentacio´n de nu´cleos masivos si estos contienen
masas de gas superiores a la de Jeans. Para densidades de hidro´geno de 106 cm−3 y temperaturas
∼10 K, t´ıpicas de nu´cleos masivos, la masa de Jeans es solo del orden de la masa solar, con lo que
se esperar´ıa que un nu´cleo de unas 50M⊙ se fragmentara dando lugar a la formacio´n de decenas
de estrellas. Dobbs et al. (2005) simulo´ el colapso y fragmentacio´n de nu´cleos masivos usando
un co´digo que inclu´ıa hidrodina´mica y gravedad. Encontraron que los nu´cleos se fragmentan,
formando desde unas pocas a varias decenas de estrellas, dependiendo de las condiciones iniciales
asumidas, aunque en ninguna de las simulaciones se formo´ una estrella masiva. Sin embargo,
ellos omitieron en sus ca´lculos el efecto cr´ıtico de la retroalimentacio´n radiativa que tiene lugar
durante la formacio´n estelar. Las densidades altas en nu´cleos masivos dan lugar a tasas altas de
acrecio´n, por lo que la primera estrella formada dentro de un nu´cleo producira´ inmediatamente
una gran luminosidad conforme el gas cae sobre el nu´cleo, irradiando su energ´ıa potencial. Para
una tasa de acrecio´n t´ıpica de 10−4M⊙ por an˜o, encontramos que una estrella de 0.1M⊙ y 1R⊙
tendra´ una radiacio´n de ∼300L⊙ (Krumholz 2006), la cual sera´ atrapada (debido a que el nu´cleo
es o´pticamente espeso) calentando el gas. Como resultado, las partes ma´s internas y densas del
nu´cleo donde la fragmentacio´n es ma´s probable se calentara´n ra´pidamente (hasta los ∼100 K en
un radio de varios cientos de AU) suprimiendo la posibilidad de fragmentacio´n. Otros estudios
teo´ricos (Yorke & Sonnhalter 2002, McKee & Tan 2003) tambie´n muestran conclusiones similares
para el colapso de nu´cleos masivos. Por ejemplo, McKee & Tan (2003) simularon un nu´cleo con
una masa inicial de 100M⊙ y un radio de 0.1 pc. Ellos obtuvieron que el nu´cleo no formaba
muchas estrellas, sino tan solo un sistema triple cuyas componentes presentaban diferencias muy
marcadas entre s´ı; las masas de las tres estrellas eran 5.33, 0.31 y 0.16M⊙, lo que mostraba que
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la mayor parte de la masa iba a parar hacia la u´nica estrella situada en el centro del nu´cleo.
Adema´s apenas aparecieron signos de fragmentacio´n en el sistema, el cual parec´ıa destinado a
formar una estrella masiva incorporando una significante fraccio´n de la masa del nu´cleo inicial,
en vez de docenas de pequen˜as estrellas. La teor´ıa de colapso gravitacional sugiere pues que la
funcio´n de masa del nu´cleo esta´ directamente relacionada con la funcio´n de masa estelar. Esta
teor´ıa tambie´n afirma que los nu´cleos masivos no adquieren una cantidad de masa significante
de las zonas exteriores a dichos nu´cleos, ya que el gas (que no esta´ ligado gravitacionalmente a
ellos) es demasiado turbulento para que tenga lugar de forma significativa un proceso de acrecio´n,
siendo esta turbulencia originada por la retroalimentacio´n de flujos protoestelares.
Uno de los problemas que presenta esta teor´ıa es que ningu´n modelo de formacio´n
estelar masiva incluye los efectos de campos magne´ticos sobre la dina´mica del gas colapsando,
lo cual es debido en parte a la falta de resultados observacionales sobre campos magne´ticos en
regiones de formacio´n estelar masiva. Segu´n Bourke et al. (2001), el flujo magne´tico requerido
para equilibrar un nu´cleo frente al efecto de la gravedad depende de la forma del nu´cleo y de su
distribucio´n de masa. De tal forma que distintas consideraciones en la forma pueden producir
conclusiones cualitativamente diferentes sobre los efectos de las fuerzas magne´ticas. Pero no
so´lo se trata de un problema de geometr´ıa, ya que dos de las te´cnicas ma´s usadas (Zeeman
splitting y el Me´todo de Chandrasekhar-Fermi) para medir la fuerza de los campos magne´ticos
presentan altas incertidumbres. De hecho en regiones donde se ha medido el campo magne´tico
mediante ambas te´cnicas (ver por ejemplo, Crutcher 1999 y Lai et al. 2001, 2002) se han
llegado a encontrar diferencias en los resultados de hasta un factor ∼100. A parte de los campos
magne´ticos, hay otros efectos f´ısicos desconocidos como los derivados de aplicar transferencia
radiativa a simulaciones de nu´cleos turbulentos (ya que la fragmentacio´n obtenida es mucho ma´s
de´bil que la predicha mediante ca´lculos hidrodina´micos) o por ejemplo los efectos de incluir en
los co´digos flujos protoestelares sobre la dina´mica de los cu´mulos. Pero sin duda, uno de los
asuntos pendientes ma´s importantes consiste en un mejor contraste de los resultados teo´ricos
con las observaciones, lo cual se supone dif´ıcil por no conocerse las propiedades del sistema de
gas progenitor para un sistema estelar dado.

Cap´ıtulo 2
Qu´ımica en Regiones de Formacio´n
Estelar
El estudio de la evolucio´n qu´ımica desde la presencia de gas y polvo interestelar hasta la formacio´n
de sistemas planetarios es clave para la comprensio´n de los procesos que gobiernan cada una
de estas etapas. Gracias a que cada mole´cula es particularmente sensible a las diferentes fases
involucradas en un proceso de formacio´n estelar, es posible estudiar en detalle, desde un punto
de vista qu´ımico, dichas fases evolutivas y obtener una visio´n global no so´lo de la evolucio´n
qu´ımica de las regiones de formacio´n estelar sino del medio interestelar en general. Hasta
la de´cada de los an˜os 30, en el medio interestelar so´lo se conoc´ıa la existencia de l´ıneas de
resonancia de elementos como Ca, K, Na y Fe, todos ellos en estado ato´mico. Las primeras
mole´culas interestelares identificadas en los an˜os 30-40 fueron CH, CN y CH+. Posteriormente,
en los an˜os 60, el radical OH fue la primera especie molecular detectada en longitudes de onda
de radio. A esta deteccio´n se le unio´ la de las mole´culas NH3 y H2O, mostrando que el medio
interestelar presentaba las condiciones necesarias para la existencia de mole´culas complejas.
Ra´pidamente comenzo´ la deteccio´n de gran nu´mero de mole´culas ma´s complejas y, junto a
ellas, empezaron a surgir modelos qu´ımicos para explicar su formacio´n y su estado, as´ı como las
caracter´ısticas del medio que las contienen. De esta forma, surgio´ una nueva rama en astrof´ısica,
la Astroqu´ımica, encargada de estudiar el medio interestelar del que ya se sab´ıa que no so´lo
pose´ıa material en estado ato´mico, sino tambie´n una gran cantidad de mole´culas.
En este cap´ıtulo abordaremos las diferentes te´cnicas observacionales para el estudio de la qu´ımica
en regiones de formacio´n estelar, las diferencias entre la qu´ımica que tiene lugar en la fase gas
y la que tiene lugar sobre los granos de polvo, y las principales mole´culas presentes en distintos
ambientes interestelares.
2.1 Caracter´ısticas generales
Como hemos visto en el cap´ıtulo anterior, la formacio´n estelar tiene lugar en nubes
moleculares del medio interestelar, las cuales se caracterizan por una qu´ımica rica tal y como
evidencia la presencia de mole´culas diato´micas simples en nubes difusas, cadenas de carbono
insaturadas en nubes oscuras o la presencia de especies orga´nicas saturadas cerca de objetos
estelares jo´venes y masivos. Observaciones a diferentes longitudes de onda muestran la necesidad
del uso de modelos de evolucio´n qu´ımica con los que sea posible estudiar toda la historia de la
formacio´n estelar, desde el colapso del nu´cleo hasta la formacio´n de un disco planetario. En
nu´cleos moleculares fr´ıos (en una fase anterior a la formacio´n estelar) gran parte de la qu´ımica
esta´ dominada por reacciones en fase gaseosa a bajas temperaturas, dando lugar a la formacio´n
de radicales y mole´culas insaturadas, donde pequen˜as cantidades de cadenas carbonadas largas
son creadas si el material inicial es rico en carbono ato´mico. En estas nubes fr´ıas, en la fase
de colapso, tiene lugar la formacio´n de hielos. Durante esta fase el aumento de la densidad en
la regio´n es tal que la mayor´ıa de mole´culas se acumulan en los mantos de hielo que rodean a
los granos de polvo, desencadenando numerosas reacciones en sus superficies que dan lugar a la
formacio´n de nuevas especies. Tras la formacio´n de una nueva estrella, su radiacio´n calienta
las zonas que la rodean de tal forma que las mole´culas sobre los mantos de hielos de los
granos son evaporadas bajo un proceso secuencial gobernado por sus diferentes temperaturas
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de sublimacio´n. Los flujos eyectados por las estrellas recie´n formadas tambie´n juegan un papel
importante, ya que penetran en las zonas que las rodean aumentando considerablemente la
temperatura de estas regiones mediante choques, creando regiones turbulentas (Langer et al.
2000). Las mole´culas evaporadas (presentes de nuevo en la fase gas) constituyen una qu´ımica
rica durante un per´ıodo de ∼105 an˜os, en los llamados nu´cleos calientes donde se forman las
estrellas. Parte de este material gaseoso, as´ı como el material presente en los hielos, puede llegar
a ser incorporado a trave´s de acrecio´n en discos circunestelares alrededor de estrellas jo´venes,
mientras que el gas situado en las regiones ma´s externas puede ser dispersado por vientos y/o
fotones ultravioletas dando lugar a regiones dominadas por fotones en el caso de estrellas jo´venes
de alta masa.
Desde los an˜os 40 se han desarrollado numerosos modelos para describir los procesos
de formacio´n y destruccio´n qu´ımica presentes en cada una de las etapas de la evolucio´n estelar;
modelos describiendo la fase gas de iones y mole´culas (Bates & Spitzer 1951, Herbst & Klemperer
1973), modelos describiendo la qu´ımica de la superficies de los granos de polvo (Hollenbach
& Salpater 1971, Allen & Robinson 1977, Tielens & Hagen 1982) o modelos ma´s modernos
describiendo tanto la qu´ımica de las superficies de los granos como la de la fase gas posterior,
algunos incluso conteniendo hasta 4.000 reacciones diferentes (Lee et al. 1996, Millar et al. 1997,
Viti et al. 2004).
2.2 Te´cnicas observacionales
Tradicionalmente, la mayor´ıa de informacio´n qu´ımica que se conoce sobre el
medio interestelar ha sido estudiada mediante te´cnicas infrarrojas y (sub)milime´tricas, con
observaciones con radio-telescopios de antena u´nica. La mayor´ıa de los primeros estudios se
centraron en la composicio´n qu´ımica de nubes fr´ıas, pero con la llegada de grandes telescopios
en el rango submilime´trico y de receptores sensibles a altas frecuencias, comenzaron los estudios
detallados de objetos estelares jo´venes, as´ı como del medio denso que los rodea. Sin embargo,
muchos de los procesos f´ısicos, como por ejemplo los mecanismos precursores de flujos o los
de formacio´n de discos de acrecio´n, no pueden ser estudiados significativamente con telescopios
de una sola antena, por lo que observaciones interferome´tricas con gran resolucio´n angular son
esenciales.
Las observaciones infrarrojas permiten estudiar estrellas jo´venes embebidas. Una de
las ventajas de esta te´cnica es que la distribucio´n de poblacio´n de los niveles rotacionales de
energ´ıa puede ser directamente restringida a partir de un u´nico espectro infrarrojo rovibracional
(van Dishoeck & Blake 1998). En cambio, diferentes receptores o telescopios en el rango
(sub)milime´trico son normalmente necesarios para determinar la excitacio´n de los niveles
energe´ticos y las temperaturas de excitacio´n de las mole´culas, a partir de las cuales es posible
obtener informacio´n sobre los para´metros f´ısicos del gas donde e´stas se localizan. Adema´s,
mole´culas sin momento dipolar permanente (tales como CH4 y C2H2) poseen transiciones
rovibracionales que so´lo pueden ser observadas en el infrarrojo, ya que su emisiso´n en el rango
milime´trico es nula. Las observaciones infrarrojas de algunas especies en fase so´lida no so´lo
proporciona informacio´n sobre sus abundancias; la forma y posicio´n de las bandas de los hielos
sobre los granos son sensibles a las interacciones moleculares y pueden ser diferenciadas cuando
se observa a lo largo de la l´ınea de visio´n con te´cnicas infrarrojas (Tielens et al. 1991, Chiar et
al, 1995). Adema´s, estudiando los perfiles de dichas bandas tambie´n pueden detectarse cambios
de temperatura de los hielos (Smith et al. 1989). Con respecto a las observaciones en el rango
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Tabla 2.1: Mole´culas detectadas en el medio interestelar y circunestelar.
Nu´mero de a´tomos Mole´culas
H2, AlF, AlCl, C2, CH, CH
+, CN, CO, CO+, CP, SiC, HCl, KCl, NH,
2 NaCl, OH, PN, SO, SO+, SiN, SiO, SiS, CS, HF, HD, O2, CF
+, PO,
CN−, SH+, HCl+, TiO, NS, OH+, AlO, NO
C3, C2H, C2O, C2S, CH2, HCN, HCO, HCO
+, HCS+, HOC+, H2O,
3 HNC, HNO, MgCN, MgNC, N2H




+, HD+3 , SiCN, AlNC, SiNC, HCP, CCP, AlOH,
H2CL
+, KCN, FeCN, HO2, TiO2, H2S, CO2, H2O
+
c-C3H, l-C3H, C3N, C3O, C3S, C2H2, NH3, HCCN, HCNH
+,
4 HNCO, HNCS, HOCO+, H2CO, H2CN, H2CS, H3O
+, c-SiC3,
C3N
−, HCNO, HOCN, HSCN, H2O2, HMgNC, CH3
C5, C4H, C4Si, l-C3H2, c-C3H2, H2CCN, CH4,
5 HC3N, HC2NC, HCOOC, H2CNH, H2C2O, H2NCN, HNC3, SiH4,
C4H




C5H, l-H2C4, C2H4, CH3CN, CH3NC, CH3OH, C5N, CH3SH, HC3NH
+,
6 NH2CHO, HC2CHO, l-HC4H, l-HC4N, c-H2C3O, C5N
−, HNCHCN
C6H, CH2CHCN, CH3C2H, HC5N, CH3CHO, CH3NH2,
7 H2CCHOH, C6H
−, c-C2H4O
CH3C3N, HC(O)OCH3, CH3COOH, C7H, C6H2, CH2OHCHO,
8 CH2CCHCN, H2NCH2CN, CH3CHNH, l-HC6H
CH3C4H, CH3CH2CN, (CH3)2O, CH3CH2OH, HC7N, C8H,
9 C8H
−, C3H6, CH3C(O)NH2
10 CH3C5N, (CH3)2CO, (CH2OH)2, CH3CH2CHO
11 HC9N, CH3C6H, C2H5OCHO, CH3OC(O)CH3
12 c-C6H6, n-C3H7CN
>12 HC11N, C60, C70
(sub)milime´trico, una de las ventajas es que no esta´n restringidas hacia la l´ınea de mirada
de la fuente de continuo infrarroja, sino que se pueden obtener cartografiados de las zonas de
alrededor de la fuente. Adema´s, mole´culas con abundancias muy bajas (hasta 10−11 con respecto
al hidro´geno) pueden ser detectadas usando el (sub)mm, mientras que con te´cnicas infrarrojas
los valores ma´ximos detectables para abundancias son 10−7-10−8.
2.3 Mole´culas en el medio interestelar
Hasta la presentacio´n de esta tesis se han detectado 1761 especies moleculares en el
medio interestelar y circunestelar, de las cuales aproximadamente 50 contienen seis o ma´s a´tomos
y son conocidas como mole´culas complejas. La Tabla 2.1 muestra la lista de todas las especies
detectadas. La naturaleza de las mole´culas presenta una fuerte dependencia del lugar donde
son encontradas: en regiones fr´ıas y densas, las especies tienden a ser insaturadas (pobres en
hidro´geno), mientras que en objetos estelares jo´venes son ricas en hidro´geno. Esto supone una
gran ventaja a la hora de estudiar las regiones donde son encontradas, ya que diferentes mole´culas
trazan la historia y las condiciones f´ısicas y qu´ımicas de diferentes regiones.
1http://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules
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* Mole´culas en nubes difusas
Las nubes difusas (cuya extincio´n en el visible es baja, <1 mag) se caracterizan
por densidades muy bajas, una temperatura promedio de ∼100 K y un campo de radiacio´n
ultravioleta de aproximadamente 108 fotones cm−2 s−1 (Mathis et al. 1983). El carbono
es el elemento fundamental para la qu´ımica que se da en estas regiones. Desde el primer
descubrimiento de las mole´culas diato´micas simples CH, CN y CH+, muchas mole´culas han
sido detectadas en este tipo de nubes, como por ejemplo HCO+, CO, OH, C2, HCN, CS y
H2CO (Lucas & Liszt 1997), aunque con menor abundancia de la que se encuentra en nubes
densas. La formacio´n de mole´culas orga´nicas en el medio difuso tiene lugar principalmente a
trave´s de reacciones io´n-mole´cula (Bettens & Herbst 1996).
En la qu´ımica del medio interestelar difuso muchas de las especies involucradas son iones
(Porras et al. 2014), aunque debido a su elevada reactividad con especies neutras (especialmente
con H2) y electrones, sus abundancias suelen ser bajas. En particular, la presencia de los iones
OH+ y H2O
+ es especialmente importante ya que a trave´s de ellos es posible inferir la tasa de
ionizacio´n de los rayos co´smicos en el gas molecular difuso (Federman et al. 1996). Los rayos
co´smicos ionizan el hidro´geno ato´mico y molecular dando lugar a H+ y H+3 . Posteriormente los
iones de hidro´geno transfieren su carga al ox´ıgeno para producir O+, y con ello iones moleculares
OH+n a trave´s de reacciones io´n-mole´cula. Recientemente se han observado l´ıneas de absorcio´n
de OH+ y H2O
+, as´ı como de H3O
+, en nubes moleculares difusas con el telescopio espacial
Herschel (Neufeld et al. 2010, Gerin et al. 2010, Ossenkopf et al. 2010). A partir del cociente de
sus densidades de columna, OH+/H2O
+, se ha llegado a la conclusio´n de que dichas nubes son
principalmente ato´micas (Neufeld et al. 2011) con un porcentaje de fraccio´n molecular pequen˜o.
* Mole´culas en nubes densas
Observaciones en frecuencias milime´tricas, submilime´tricas y en el infrarrojo muestran
la gran variedad de mole´culas presentes en el medio interestelar denso (Ohishi & Kaifu 1998,
Winnewisser & Kramer 1999), entre las que se incluyen nitrilos, aldeh´ıdos, alcoholes, a´cidos,
e´teres, aminas y amidas, as´ı como largas cadenas de hidrocarburos. Las nubes densas (lugares
de formacio´n estelar) son ricas en polvo interestelar, el cual oscurece grandes regiones. Dicho
oscurecimiento protege a las especies moleculares de ser destruidas por la accio´n de elevados
campos de radiacio´n. Por otro lado, los granos de polvo actu´an como catalizadores, de tal
forma que la qu´ımica que en su superficie tiene lugar es sumamente activa ya que, a tan solo
10 K, los a´tomos de H, D, C, O y N tienen la suficiente movilidad sobre la superficie del
grano para encontrar otro a´tomo y reaccionar con e´l (Tielens & Hagen 1982). Los telescopios
espaciales ISO y Spitzer proporcionaron en los u´ltimos an˜os diferentes estudios sobre mantos
de hielo en los granos de polvo interestelar. Utilizando estos telescopios se ha concluido que
las especies orga´nicas ma´s abundantes en los hielos son H2O, CO, CO2 y CH3OH, mientras
que otras especies orga´nicas, tales como OCS, H2CO, HCOOH, CH4 y OCN
−, observadas hacia
protoestrellas masivas, son caracterizadas por abundancias bajas en relacio´n al hielo de agua
(Schutte & Greenberg 1997, Gibb et al. 2000). En cambio, de algunas otras especies como
C2H2, C2H5OH y C2H6, solo se ha podido proporcionar l´ımites superiores a sus abundancias.
La presencia ubicua de CO2 fue uno de los descubrimientos ma´s importantes de ISO, sin embargo,
la formacio´n de CO2 en grandes cantidades (∼20% en relacio´n a los hielos de agua, Gerakines
et al. 1999) en nubes densas sigue sin comprenderse. Uno de los posibles me´todos de formacio´n
propuestos es mediante reacciones de oxidacio´n del CO en la superficie de los granos, aunque
otras rutas de formacio´n, como la debida a un procesamiento energe´tico mediante irradiacio´n
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UV o rayos co´smicos, tambie´n han sido propuestas. En cualquier caso, las abundancias de CO2
en estado gaseoso son sorprendentemente bajas (van Dishoeck et al. 1996), probablemente,
resultado de la destruccio´n de CO2 por choques (Charnley & Kaufman 2000). La presencia de
H2CO en hielos todav´ıa no ha sido confirmada, sin embargo, comparaciones de observaciones
con datos de laboratorios indican que esta mole´cula podr´ıa estar presente en hielos interestelares
con una pequen˜a abundancia en comparacio´n a la de los hielos de agua (Gibb et al. 2000).
Observaciones recientes de H2CO en regiones de fotodisociacio´n sugieren que esta especie es
formada principalmente en fase gas (Guzma´n et al. 2013). CH4 por su parte s´ı que fue
confirmada por ISO a una longitud de onda de 7.68 micras en direccio´n a varios objetos,
mostrando una abundancia relativa a la del hielo de agua del ∼2-4% (Boogert et al. 1998,
Dartois et al. 1998). En cuanto a las abundancias de esta mole´cula orga´nica en fase gas, e´stas
son generalmente menores que en estado so´lido (van Dishoeck 1998). La mole´cula OCS es
actualmente la u´nica especie que contiene azufre identificada en hielos interestelares, mostrando
una abundancia ma´xima del 0.2% (Palumbo et al. 1997, d’Hendecourt et al, 1996). Los
telescopios espaciales ISO, Spitzer, SWAS y Odin detectaron l´ıneas de vapor de agua en regiones
de formacio´n de estrellas de masa alta, pero sus resoluciones espectrales y/o angulares eran
muy limitadas. Ma´s recientemente, usando el telescopio Herschel-HIFI, se han obtenido los
interesantes resultados de observaciones con alta resolucio´n de la emisio´n te´rmica del H2O
2
en dichas regiones. Estos resultados muestran que el agua esta´ presente en tres componentes
diferentes: en las envolturas de protoestrellas, en las nubes a lo largo de la l´ınea de mirada
de fuentes emitiendo en el continuo y en flujos protoestelares (Van der Tak et al. 2010, van
Dishoeck et al. 2011). La abundancia encontrada para esta especie es baja (10−10-10−11) en los
dos primeros casos, pero incrementa (10−7) en flujos protoestelares, debido a la evaporacio´n de
los mantos sobre los granos de polvo y a reacciones del tipo neutro-neutro. Para las nubes en la
l´ınea de mirada y las envolturas protoestelares, la baja abundancia de H2O puede ser dbeida a
la ra´pida fotodisociacio´n y a la adsorcio´n sobre los granos, respectivamente.
En el caso de las nubes moleculares ma´s fr´ıas y oscuras es posible encontrar cadenas
carbonadas insaturadas (Ohishi & Kaifu 1998), entre las que se incluyen los cianopolinos
(HC2n+1N, n=1-5), cumulenos (H2Cn, n=3, 4, 6) y radicales como HCn, n=1-8 y CnN, n=1, 3,
5, as´ı como grupos metil, como por ejemplo el metilcianoacetileno (CH3CCCN). Otras mole´culas
ma´s pequen˜as como CCO y CCS son tambie´n observadas en este tipo de nubes.
2.4 Qu´ımica interestelar
En el medio interestelar la especies moleculares pueden encontrarse en dos fases: en
fase gas y en fase so´lida, donde los procesos qu´ımicos tienen lugar sobre la superficie de los
granos. A continuacio´n se explica en ma´s detalle cada una de estas fases, as´ı como las reacciones
qu´ımicas predominantes.
2.4.1 Qu´ımica en la superficie de los granos
Las part´ıculas de polvo desempen˜an un papel muy activo en la qu´ımica interestelar;
catalizan las reacciones que tienen lugar en su superficie, actu´an como depo´sitos de mole´culas
2La observacio´n de H2O en regiones de formacio´n estelar ha sido unos de los proyectos de Herschel con tiempo
garantizado. Se trata del proyecto Water in Star-forming regions with Herschel (Van Dishoeck et al. 2011), con
participacio´n de varios miembros del Centro de Astobiolog´ıa.
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durante la formacio´n de hielos interestelares, permiten el procesado de hielos mediante radiacio´n
y son una fuente de mole´culas conforme los hielos son evaporados. Existen numerosas evidencias
concluyentes sobre la existencia del polvo interestelar, sin embargo el conocimiento sobre su
naturaleza y los mecanismos f´ısico-qu´ımicos que ocurren en su superficie es todav´ıa limitado.
Parece claro, sin embargo, que existe un rango para los taman˜os de las part´ıculas que va desde
las micras hasta un taman˜o del orden del nano´metro, aunque con el tiempo suficiente, e´stos
pueden crecer a trave´s de procesos de acrecio´n en nu´cleos densos. Dependiendo de la historia de
su formacio´n, las componentes del polvo se agrupan en dos clases: la primera relativa al polvo
estelar, formada por silicatos, grafito y carbono amorfo. La segunda consiste en polvo formado
en el medio interestelar en s´ı mismo y consta de mantos de hielo de mole´culas simples (Tielens
& Allamandola 1987) como el H2O, el NH3 y el CO, la cual es la mole´cula ma´s abundante en las
capas ma´s externas de las part´ıculas de polvo. En el caso de las nubes moleculares, es en estos
mantos de hielo donde tienen lugar las interacciones gas/polvo. En estas interacciones, la tasa
de acrecio´n de una especie en fase gas sobre los granos ocurre en una escala de tiempo tfo∼10
5
an˜os, muy corta en comparacio´n con la escala de evolucio´n de una nube molecular, ∼107-108
an˜os (Tielens & Allamandola 1987), pero comparable con la escala de tiempo de formacio´n
de una protoestrella. En particular, considerando la densidad t´ıpica de las nubes moleculares,
nH∼10
4 cm−3, junto con una eficiencia de acrecio´n muy elevada, el tiempo tfo que se necesitar´ıa
para que una especie determinada fuera depositada en la superficie de los granos es inferior a
un millo´n de an˜os. Otras escalas de tiempo relevantes en el caso de nubes moleculares son tim,
relativa a la qu´ımica ion-mole´cula conducida por ionizacio´n de rayos co´smicos (∼106 an˜os), y la
escala de tiempo de colapso de la nube, tdyn∼10
8/(nH)
0.5 (Williams & Taylor 1996). En el caso
en el que se cumpliera la condicio´n tfo>tim>tdyn, el ra´pido colapso asegurar´ıa la presencia de
iones de carbono en el gas de alta densidad y como consecuencia el gas resultante ser´ıa rico en
hidrocarburos.
Los principales procesos que ocurren en los granos de polvo se ilustran en la Fig. 2.1,
donde se muestra una porcio´n de la superficie de un grano. Cuando un a´tomo ligero (por ejemplo,
H) incide sobre la superficie del grano, dicho a´tomo es adsorbido. Si el a´tomo se adhiere a la
superficie mediante fuerzas de van der Waals, con energ´ıas de enlace t´ıpicas de 0.01-0.2 eV
(100-200 K), podra´ desplazarse por la superficie del grano, superando las barreras energe´ticas a
trave´s de saltos te´rmicos o por efecto tu´nel, dependiendo de la temperatura del grano (Tielens
& Allamandola 1987). Este tipo de mecanismo, basado en la difusio´n, se conoce como qu´ımica
de Langmuir-Hinshelwood (LH). En este contexto, las principales reacciones que tienen lugar
en los granos son las de oxidacio´n e hidrogenacio´n de especies simples que han sido acretadas
(Langer et al. 2000). El CO es la especie carbonada dominante ya que, despue´s del agua, es
uno de los principales componentes de los mantos de los granos observados en nubes moleculares
(Chiar et al. 1995, Teixeira et al. 1998). Por ello, la qu´ımica de esta mole´cula es especialmente
relevante en los procesos que ocurren en los granos de polvo, siendo su hidrogenacio´n la reaccio´n
ma´s importante, de la que se obtiene HCO el cual reacciona posteriormente con H formando
H2CO. E´ste, a su vez, y de nuevo por reaccio´n con H, da lugar a CH3OH, que junto con HCO
puede reaccionar con diferentes a´tomos acretados de C, N y O, produciendo una gran variedad
de mole´culas complejas (Tielens & Hagen 1982), entre las que se incluyen CH3CHO, CH3OCH3,
HCOOH, HNCO y HCONH2.
Si la especie adsorbida se une al grano mediante un enlace fuerte (energ´ıas del orden de
1 eV, 10.000 K), el mecanismo dominante es el de Eley-Rideal (ER). En este caso, so´lo ocurrira´
la reaccio´n de superficie si una especie de la fase gas se deposita encima o pro´xima a una especie
ya adsorbida. Este mecanismo ocurre preferentemente a una temperatura del grano inferior a
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Figura 2.1: Esquema de los procesos qu´ımicos que ocurren en la superficie de los granos de polvo. Fuente:
Herbst (2000).
los 300 K, cuando el mecanismo LH no puede darse para especies fuertemente ligadas.
El hidro´geno molecular es la mole´cula ma´s abundante del Universo. Puesto que carece
de momento dipolar ele´ctrico permanente, dicha mole´cula (con energ´ıa de enlace -4.5 eV) no
puede radiar energ´ıa de forma eficiente a temperaturas inferiores a los ∼1.000 K, por lo que no
puede formarse a trave´s de colisiones de dos cuerpos neutros. Estas consideraciones permitieron
a van de Hulst sugerir en 1948 que H2 se forma sobre las superficies de los granos de polvo en
el medio interestelar, lo cual ha sido corroborado mucho ma´s recientemente por otros autores,
tales como Duley & Williams (1984), Vidali et al. (2005), Chang et al. (2006), Le Bourlot et
al. (2012) y Andersson et al. (2013). Hollenbach & Salpeter (1971) estimaron las energ´ıas de
enlace de H y H2 sobre varias superficies, as´ı como las correspondientes eficiencias de pegado
de dichas especies sobre las superficies de los granos, proponiendo a partir de los resultados
obtenidos que el mecanismo de formacio´n de H2 es a trave´s de la difusio´n de a´tomos de H sobre
dichas superficies (mecanismo LH). La tasa de formacio´n de H2, fue subsecuentemente derivada
por Jura (1974) gracias a observaciones de H2 con el sate´lite Copernicus en nubes interestelares
difusas y ma´s recientemente confirmada por Gry et al. (2002). Dicha tasa viene dada como
3×10−17nHn(H) cm
3s−1, donde nH es el nu´mero de densidad total de hidro´geno (ato´mico y
molecular), es decir n(H)+2n(H2), y n(H) el nu´mero de densidad de hidro´geno ato´mico. La
idea de que el mecanismo Langmuir-Hinshelwood era el responsable de la formacio´n de H2 en los
granos de polvo fue respaldada a su vez por otros autores, tales como Leitch-Devlin & Williams
(1985) e Hiraoka et al. (1995), quienes dedujeron tambie´n una movilidad alta de los a´tomos de H
sobre las superficies de los granos de polvo. Desde de finales de los an˜os 90, han sido calculados
valores cuantitativos para la desorcio´n y las barreras de difusio´n de H2, a partir de diferentes
experimentos de laboratorio con varios tipos de superficies (ver por ejemplo los experimentos de
Katz et al. 1999 y Biham et al. 2001). Los resultados obtenidos fueron incluidos en modelos
teo´ricos de formacio´n de H2 (Biham & Lipshtat 2002), obtenie´ndose como principal conclusio´n
que la reaccio´n de formacio´n de H2 es so´lo eficiente para un pequen˜o rango de temperaturas
de polvo (t´ıpicamente entre 11 K y 19 K), dependiendo de los valores para la desorcio´n y
las barreras de difusio´n (Biham & Lipshtat et al. 2002, Chang et al. 2006). Sin embargo,
este rango tan restringido de temperaturas resultaba inconsistente con las observaciones de H2
realizadas en regiones de fotodisociacio´n (Cazaux & Tielens 2004, Habart et al. 2005, 2011),
donde las temperaturas de polvo alcanzan valores cercanos o incluso mayores a los 30 K. Por lo
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que fueron propuestos nuevos escenarios para explicar el mecanismo de formacio´n del hidro´geno
molecular en granos. En particular, Le Bourlot et al. (2012) modelo´ nubes moleculares isoba´ricas
considerando por un lado que H2 se forma u´nicamente mediante el mecanismo LH y por otro
lado que tanto mecanismos LH como ER son activos en la formacio´n de esta mole´cula. Encontro´
que la eficiencia del proceso Langmuir-Hinshelwood depende fuertemente de la temperatura de
los granos, concluyendo que este mecanismo de formacio´n so´lo puede tener lugar en el rango de
temperaturas 10-20 K para el caso de carbonos amorfos. Por ello, dicho mecanismo llega a ser
el proceso de formacio´n de H2 ma´s eficiente en el caso de extinciones visuales moderadas. Por
el contrario, tambie´n dedujeron que la qu´ımica Eley-Rideal es eficiente en la formacio´n de H2
en regiones donde el gas y los granos de polvo presentan temperaturas elevadas.
Uno de los mecanismos ma´s eficientes por el que las mole´culas depositadas en los
granos de polvo son nuevamente devueltas a la fase gas es la formacio´n de una nueva estrella,
la cual aumenta considerablemente la temperatura de los granos de polvo, desencadenando la
sublimacio´n3 de los mantos de hielos sobre sus superficies. Otro de los mecanismos puede ser
debido a un proceso de foto-desorcio´n UV de los mantos de hielo (Greenberg 1979) a bajas
temperatura (T∼10 K), dando lugar a la creacio´n de radicales en dichos mantos (por ejemplo,
H2O → OH + H or O + H2). Debido a colisiones entre granos o a rayos co´smicos, los radicales
creados pueden reaccionar entre s´ı y subsecuentemente formar otras mole´culas como dio´xido
de carbono segu´n la reaccio´n CO + OH → CO2 (Allamandola 1988, Grim et al. 1989). En
esta reacciones se libera cierta cantidad de energ´ıa que puede ser suficiente para eyectar a la
fase gas las nuevas mole´culas formadas (d’Hendecourt et al. 1982). Los procesos de foto´losis
de hielos conteniendo H2O, NH3, y CO o´ CH3OH a menudo originan residuos orga´nicos que
contienen una variedad de mole´culas complejas tanto oxigenadas como nitrogenadas (Briggs et
al. 1982, Bernstein et al. 1995, Greenberg et al. 1995), lo cual ha sido comprobado en algunos
experimentos en los que hielos son bombardeados con part´ıculas cargadas altamente energe´ticas
(Moore et al. 1983, Kaiser & Roessler 1997).
2.4.2 Qu´ımica en la fase gas
Las reacciones en fase gas tienen lugar en todo tipo de regiones del medio interestelar.
En el caso de las nubes fr´ıas y oscuras, debido a las bajas temperaturas, las reacciones que tienen
lugar son principalmente exote´rmicas, mientras que en regiones con mayores temperaturas y
densidades la velocidad de las reacciones es mayor y determinadas reacciones endote´rmicas4
cobran mayor importancia.
Dada una reaccio´n gene´rica A + B → C + D, la velocidad de dicha reaccio´n (cm3s−1)
viene expresada por:
k = 〈σv〉 , (2.1)
donde σ es la seccio´n eficaz total de los reactivos y v su velocidad relativa. Sin embargo, muchas
reacciones (incluyendo aquellas que son exote´rmicas) pueden poseer una energ´ıa de activacio´n
3Las temperaturas de sublimacio´n obtenidas en el laboratorio (Collings et al. 2004) para el CO, CO2, H2O,
H2S, OCS y CH3OH son: 22 K, 80 K, 160 K, 83 K, 75 K y 128 K, respectivamente.
4Se denomina reaccio´n endote´rmica a cualquier reaccio´n que absorbe energ´ıa con una variacio´n de entalp´ıa
positiva. Es decir, en las reacciones endote´rmicas la energ´ıa que poseen los productos es mayor a la de los reactivos.
Por el contrario, las reacciones exote´rmicas son aquellas que desprenden energ´ıa, siendo en este caso la variacio´n
de entalp´ıa negativa.
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Tabla 2.2: Reacciones en fase gas. Fuente: Tielens (2005).
Reaccio´n Velocidad t´ıpica Notas
Fotodisociacio´n AB + hν → A + B 10−9 s−1 a
Neutro-neutro A + B → C + D 4×10−11 cm3s−1 b
Io´n-neutro A+ + B → C+ + D 2×10−9 cm3s−1 c
Transferencia de carga A+ + B → A + B+ 10−9 cm3s−1 c
Asociacio´n radiativa A + B → AB + hν d
Recombinacio´n disociativa A+ + e → C + D 10−7 cm3s−1
Asociacio´n con iones A− + B → AB + e 10−9 cm3s−1 c
Ionizacio´n por rayos co´smicos A + CR → A+ + e− + CR
Notas; a: Velocidad de reaccio´n en un campo de radiacio´n sin apantallamiento (unshielded). b: Velocidad de reaccio´n
en la direccio´n exote´rmica y asumiendo que no existe barrera de acivacio´n. c: Velocidad de reaccio´n en la direccio´n
exote´rmica. d: Velocidad de reaccio´n altamente dependiente de la reaccio´n espec´ıfica.
no despreciable, Ea, debido a la ruptura de enlaces qu´ımicos antes de formar nuevos enlaces.
En este caso, la velocidad de las reacciones viene expresada por la ecuacio´n de Arrhenius:
k = A(T )exp(−Ea/kBT ), (2.2)
donde kB es la constante de Boltzmann, T la temperatura cine´tica del gas y A(T ) es una
funcio´n de la temperatura. Las energ´ıas de activacio´n suelen ser del orden de 0.1-1 eV, por lo
que en nubes oscuras donde kBT∼0.01 eV
5, algunas reacciones exote´rmicas ni siquiera llegan a
producirse. La Tabla 2.2 lista las principales reacciones qu´ımicas que ocurren en fase gas y sus
velocidades de reaccio´n t´ıpicas. A continuacio´n se describen algunas de ellas:
* Fotodisociacio´n
Los principales responsables de la destruccio´n de mole´culas pequen˜as en el medio
interestelar difuso son los fotones del ultravioleta (UV). Debido a que en el interior de una nube
el campo de radiacio´n de los fotones resulta atenuado por la presencia de polvo, la reacciones de
fotodisociacio´n llegan a ser importantes principalmente en los bordes iluminados de las nubes
moleculares y en los alrededores de estrellas calientes donde es posible encontrar un fuente
de fotones. Sin embargo, considerando la estructura inhomoge´nea de las nubes moleculares, los
fotones UV pueden penetrar en ella dando lugar tambie´n a reacciones qu´ımicas de fotodisociacio´n
en su interior.
* Reacciones neutro-neutro
Estas reacciones son del tipo:
A+B ⇋ C +D +∆E, (2.3)
donde la reaccio´n exote´rmica es hacia la derecha. Las reacciones neutro-neutro poseen muchas
veces una barrera de activacio´n apreciable debido a la ruptura de enlaces asociada al reajuste
molecular y suelen ser muy ineficientes en el gas fr´ıo. Las velocidades de reaccio´n hacia la
51 eV=1.6021×10−19 J.
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derecha y hacia la izquierda (kf y kb, respectivamente) se relacionan mediantes la constante de





Sin tener en cuenta la energ´ıa de activacio´n, la velocidad kf es del orden de 4×10
−11 cm3s−1.
Si existe energ´ıa de activacio´n hay que multiplicar este valor por el factor de Boltzmann, exp(-
Ea/kT ). En el caso de una barrera modesta de unos 1000 K, se deduce que reacciones en regiones
con temperaturas de ∼100 K (medio difuso) o de ∼10 K (nubes moleculares) no tendra´n lugar.
Por tanto, las reacciones neutro-neutro son importantes en zonas donde el gas es caliente, tales
como regiones densas de fotodisociacio´n asociadas a estrellas brillantes y nu´cleos asociados a
formacio´n estelar, donde en particular las reacciones O + H2 → OH y OH + H2 → H2O
que conducen a la formacio´n de agua por encima de los ∼230 K (Charnley 1997) llegan a ser
energe´ticamente favorables. En el caso de nubes oscuras, so´lo son importantes aquellas reacciones
neutro-neutro que no poseen energ´ıa de activacio´n.
* Reacciones io´n-mole´cula
Debido a que los iones son mucho ma´s reactivos que los elementos neutros y a que
estas reacciones poseen en general menores energ´ıas de activacio´n que las reacciones neutro-
neutro, se deduce que las reacciones io´n-mole´cula son ma´s probables que las que solo involucran
especies neutras. La velocidad de una reaccio´n io´n-mole´cula (expresada mediante el coeficiente





donde µ es la masa reducida y α la polarizabilidad de la especie neutra (∼10−24). Los valores
t´ıpicos de esta velocidad son del orden de ∼2×10−9 cm3s−1, dos o´rdenes de magnitud mayor
que en el caso de las reacciones neutro-neutro, sin tener en cuenta las barreras de activacio´n
involucradas en estas u´ltimas. De todo ello se deduce que una pequen˜a cantidad de ionizacio´n
puede resultar muy efectiva para activar la qu´ımica interestelar.
* Recombinacio´n disociativa
La recombinacio´n disociativa io´n-electro´n, con elevadas velocidades t´ıpicas de reaccio´n
de 10−7 cm3s−1, es el u´ltimo paso en la s´ıntesis de compuestos poliato´micos neutros. Estas
reacciones son un proceso importante en la qu´ımica interestelar ya que controlan el nivel de
ionizacio´n y por tanto la velocidad de las reacciones qu´ımicas en nubes interestelares.
La produccio´n de hidrocarburos complejos, requiere la presencia de carbono ato´mico,
ya sea en forma de C+ o C y puede tener lugar a trave´s de tres caminos (Herbst & Leung
1989) diferentes: reacciones de insercio´n de carbono, reacciones de condensacio´n y reacciones de
asociacio´n radiativa. De estas tres, la ruta dominante es la de insercio´n con C+, ya que da lugar a
la pe´rdida de al menos un hidro´geno y porque los iones ma´s largos no reaccionan ra´pidamente con
H2. Como consecuencia, pueden obtenerse de esta forma hidrocarburos altamente insaturados
(por ejemplo, etileno y propeno), tal y como se observa en nu´cleos pre-estelares. La produccio´n
de hidrocarburos esta´ limitada por los procesos de fotodisociacio´n que tienen lugar en los bordes
de las nubes o cerca de estrellas jo´venes, los cuales dominan la eliminacio´n de la mayor´ıa de
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mole´culas pequen˜as neutras hasta puntos donde la extincio´n visual es de ∼2 mag desde la
fuente de radiacio´n (van Dishoeck & Blake 1998). En cambio, para profundidades mayores, las
reacciones con C+ y ox´ıgeno ato´mico llegan a ser las rutas de destruccio´n dominantes. Una vez
que el carbono da lugar a la mole´cula CO (muy estable), la formacio´n de los hidrocarburos ma´s
complejos cesa.
En cuanto a la qu´ımica del azufre, e´sta es tambie´n interesante porque todas las rutas de
formacio´n en fase gaseosa que dan lugar a hidruros (por ejemplo, SH y H2S), implican al menos
una reaccio´n endote´rmica. Por lo tanto, la presencia de H2S en nubes fr´ıas revela la importancia
de los procesos que tienen lugar en la superficie de los granos para formar dicha mole´cula. La
produccio´n de otras especies sulfuradas puede ocurrir a trave´s de reacciones ion-mole´cula y de
reacciones neutras con especies conteniendo carbono y ox´ıgeno. Por ejemplo, CS, el cual es un
buen trazador de regiones de formacio´n estelar densa, es el resultado de la reaccio´n de S+ y S con
CH y C2, as´ı como de la recombinacio´n de los iones OCS
+ y HCS+ con electrones, mientras que
SO deriva de las reacciones con OH. As´ı mismo, la subsecuente reaccio´n de SO con OH da lugar
a grandes cantidades de SO2. Sin embargo, la falta de SO2 abundante en nubes oscuras, indica
una comprensio´n incompleta de la qu´ımica del azufre y, en concreto, de la cantidad de azufre
presente en los mantos de hielo de los granos de polvo en nubes moleculares densas (Palumbo et
al. 1997), ya que la abundancia elemental de azufre (∼4×10−6) en el medio interestelar difuso
(van Steenbergen & Shull 1988) difiere de la obtenida (2×10−7) en modelos qu´ımicos de fase gas
(Millar & Herbst 1990).

Cap´ıtulo 3
El complejo molecular de Orio´n
Cuenta la mitolog´ıa que el cazador Orio´n era hijo de Poseido´n, dios del mar, y de Gea, la Madre
Tierra. Tras muchas aventuras, al llegar a la isla de Qu´ıos, se enamoro´ de Me´rope, la hija del
rey Enopio´n, y le pidio´ matrimonio. Enopio´n aprobo´ dicha unio´n, pero previamente exigio´ al
gigante Orio´n que demostrara su valor con una misio´n; matar a un gran nu´mero de animales
dan˜inos que estaban causando enormes pe´rdidas en las cosechas. Una vez cumplida la misio´n, el
monarca se nego´ a cumplir el acuerdo. Orio´n se propuso vengarse de Enopio´n, sin embargo, no
le encontro´ por haberse refugiado en una ca´mara subterra´nea pra´cticamente inescrutable. Este
hecho aumento´ la ira de Orio´n y decidio´ entonces matar sin piedad a todos los animales que en
su paso se encontraba, ya fueran animales feroces o mansos. Tal fue el nu´mero de bajas causadas
que su madre Gea intento´ convencerle para que cesara su venganza, pero e´sta no obtuvo ningu´n
e´xito. Un d´ıa, el soberbio Orio´n se encontraba reunido con sus amigos mostrando orgulloso
que ni leones ni serpientes eran capaces de producirle temor alguno. Su madre lo escucho´ y
sin ya paciencia alguna decidio´ ponerle ante e´l un escorpio´n muy venenoso. Orio´n, al verlo, no
pudo contener su iron´ıa ante la ridiculez del adversario que su madre Gea le hab´ıa enviado. Sin
embargo, el gigante Orio´n se confio´ y el escorpio´n le pico un pie. Ra´pidamente el veneno se
extendio´ por todo su cuerpo hasta que Orio´n cayo´ al suelo moribundo. Al ver que la muerte era
inminente, pidio´ auxilio e imploro´ venganza al todopoderoso Zeus. Antes de morir le pidio´ a Zeus
que le colocaran en el cielo con sus dos fieles perros de caza (Canis Mayor y Canis Menor) y
una liebre (Lepus), para que los hombres recordaran sus aventuras de caza cuando miraran hacia
arriba por la noche. Orio´n tambie´n le pidio´ a Zeus el dominio de las tempestades, del hielo, las
tormentas y los vientos, para as´ı poder vengarse de su madre la Tierra (Gea). Finalmente Zeus
fue condescendiente con e´l y le concedio´ lo suplicado. Desde entonces la Tierra tiembla cada
vez que aparece Orio´n sobre el firmamento, ya que acompan˜ando a esta constelacio´n siempre
llega el fr´ıo invierno sobre la Tierra. Adema´s Zeus tambie´n se encargo´ de situar al escorpio´n
(Scorpius) en el firmamento, pero procuro´ ponerlo lo ma´s alejado posible de Orio´n para que
nunca pudieran enfrentarse. As´ı pues, cuando Orio´n aparece durante el invierno, Scorpius lo
hace en verano.
Este cap´ıtulo trata sobre la regio´n de Orio´n KL, sus caracter´ısticas, sus propiedades y sus
componentes, as´ı como un resumen de las observaciones que de ella se han hecho en las u´ltimas
de´cadas.
3.1 Caracter´ısticas generales
Orio´n es una de las regiones del cielo ma´s cercanas (∼414 pc, Menten et al. 2007) que
presenta evidencias de una reciente formacio´n de estrellas masivas. Puede verse desde ambos
hemisferios y es fa´cilmente reconocible a simple vista por sus caracter´ısticas tres estrellas casi
alineadas dando forma al conocido cinturo´n de Orio´n. Esta regio´n del cielo limita al norte con las
constelaciones de Ge´minis y Taurus, al este con Eridianus, al sur con la constelacio´n de Lepus y
al oeste con Monoceros. El complejo de Orio´n esta´ compuesto por diferentes objetos de entre los
que destacan la Gran Nebulosa de Orio´n M42, la Nebulosa de Mairan M43 y la nebulosa Cabeza
de Caballo (en IC 434). La estrella ma´s brillante del complejo es la supergigante azul Rigel
(Beta orionis) y la segunda es la gigante y rojiza Betelgeuse (Alpha orionis). Otras estrellas
destacadas son Bellatrix y Saiph (gigantes azules de magnitud 1.64 y 2.05, respectivamente), y
las tres estrellas del cinturo´n, Alnitak, Alnilam y Mintaka. Alnitak es en realidad un sistema
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estelar triple (con dos estrellas tipo O y una tipo B), Alnilam es la estrella ma´s brillante de las
tres con una magnitud 1.70, y Mintaka es una estrella binaria con una componente de tipo O
y la otra de tipo B. En la Fig. 3.1 se muestra la situacio´n de Orio´n en la Galaxia, as´ı como la
imagen de su constelacio´n y de la Gran Nebulosa de Orio´n.
Los mapas a gran escala de la Nube Molecular de Orio´n (especialmente los realizados
a trave´s de la transicio´n J=1→0 de 12CO a 2.6 mm, Tucker et al. 1974), revelan una emisio´n
molecular muy extendida en la que se pueden distinguir dos complejos moleculares. El “complejo
molecular norte” es una regio´n asociada con la nube oscura L1630 que se extiende unos 4
◦
en
la direccio´n norte-sur desde la nebulosa Cabeza de Caballo, NGC 2023 y NGC 2024 (Orio´n
B) hasta las nebulosas NGC 2068 y NGC 2071 (ver Fig. 3.2). El “complejo molecular sur”,
en cambio, se corresponde con las nubes oscuras L1640, L1641 y L1647 (Kutner et al. 1977)
extendie´ndose unos 6
◦
al sur de la nebulosa de Orio´n (NGC 1976, Orion A). Este complejo es
alargardo, paralelo al Plano Gala´ctico y se subdivide en tres nubes de material neutro: OMC1
que es la nube molecular asociada a la regio´n HII M42, la nube OMC 2 relacionada con la
regio´n HII M43 y OMC 3 situada unos 16′ al norte de OMC 2. Las dos regiones, Orio´n A y
Orio´n B, tienen un taman˜o de 29 y 19 grados2, respectivamente, masas de ∼105M⊙ cada una
(Genzel et al. 1989) y esta´n inmersos en un gas (HI) de baja densidad cuya masa total es de
∼7×104M⊙. Al este de Orio´n A (8
◦
) se encuentra la nube de Monoceros R2 (Mon R2). Debido
a su proximidad, se piensa que ambas nubes pudieron tener un origen comu´n, de hecho, Franco
et al. (1988) propuso que el progenitor de ambas pudo formarse hace unos 6×107 an˜os por
colisio´n de una nube a alta velocidad con el disco gala´ctico, momento en el que se fragmento´
debido a fuerzas de marea dando lugar a los complejos de Orio´n y Mon R2. Sin embargo, debido
a la falta de respuesta por parte de este modelo al origen de algunas de las estructuras de las
que se constituyen estas nubes, as´ı como de algunas propiedades f´ısicas como por ejemplo las
discontinuidades entre sus respectivas velocidades, hacen de este modelo so´lo una teor´ıa. En la
nube de Orio´n A es posible observar una cambio de velocidad a gran escala; desde 12 km s−1
en el noroeste hasta los 5 km s−1 en el sureste, lo cual ha sido interpretado como una rotacio´n
a lo largo del eje este-oeste (Kutner et al. 1977). El promedio del gradiente es 0.135 km s−1
pc−1, lo que implicar´ıa un per´ıodo de rotacio´n de 4×107 an˜os, siendo el sentido de rotacio´n
opuesto al de rotacio´n gala´ctica. Se ha observado que las velocidades en Orio´n son constantes
en condensaciones con una taman˜o de ∼1
◦
(Kutner et al. 1977, Cohen et al. 1983), sin embargo
otras estructuras ma´s alargadas muestran una estructura de velocidad ma´s compleja, como por
ejemplo, el brusco cambio de velocidad observado en el gas alrededor de la nebulosa BN-KL.
Adema´s, tambie´n hay que tener en cuenta que el campo de velocidad es normalmente alterado
por la interaccio´n con frentes de ionizacio´n o frentes de choques procedentes de las regiones HII y
de las estrellas del trapecio. Por todo ello, parece clara la presencia de movimientos turbulentos
locales en esta regio´n del cielo.
3.2 Principales componentes
3.2.1 Componente estelar
Dada la proximidad de Orio´n as´ı como su brillo, fue posible realizar numerosas
investigaciones pioneras en los an˜os 60-70 dando como resultado importantes descubrimientos
y un mayor conocimiento sobre regiones de este tipo. De hecho, fue en estas de´cadas cuando
Becklin & Neugebauer (1967) y Kleinmann & Low (1967) descubrieron los primeros objetos
candidatos a protoestrellas en Orio´n KL mediante observaciones entre 1.5 y 22 µm.
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Figura 3.1: (1) Esquema de la V´ıa La´ctea donde se indican cada uno de los principales brazos espirales as´ı como
la situacio´n de Orio´n mediante un recta´ngulo verde. (2) Principales componentes de la constelacio´n de Orio´n. (3)
Nebulosa de Orio´n. (4) Zoom de la Nebulosa de Orio´n donde se muestran las estrellas del Trapecio en el centro de
la imagen, el frente de fotodisociacio´n o barra de Orio´n en la parte inferior izquierda y la nebulosa de Orio´n KL en
la parte superior derecha. Fuente: (1) Imagen obtenida de la NASA en http://www.nasa.gov, (2) imagen
realizada por Vekol Ranch (2003) en Arizona (EE.UU.) y tomada de
http://ephemeris.sjaa.net/0504/d.html, (3) imagen realizada con el telescopio espacial Hubble y
tomada de http://hubblesite.org/gallery/album/ y (4) imagen realizada con el telescopio Subaru
tomada de http://www.spacetoday.org/Japan/Japan/Astronomy.html.
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Figura 3.2: (1) Esquema de los complejos moleculares de la rego´n de Orio´n. Los contornos continuos delimitan
las nubes oscuras denotadas por la letra L y un nu´mero. Las l´ıneas de rayas marcan las nebulosas o´pticas, mientras
que el contorno discontinuo representa el nivel del borde de ma´s baja excitacio´n de L1641. Fuente: Lynds (1962).
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Segu´n diferentes observaciones (Herbig & Rao 1972, Parsamian & Chevira 1982)
mediante l´ıneas de recombinacio´n Hα, el pico de estrellas jo´venes de baja masa se encuentra en el
llamado “cu´mulo de la nebulosa de Orio´n”, el cual contiene al menos unas 1.000 estrellas (Jones &
Walker 1988). Las estrellas de este cu´mulo en pre-secuencia principal esta´n asociadas con la nube
oscura L1641 situada en la parte sur de la nube de Orio´n A (Nakajima et al. 1986). En el caso
de las estrellas masivas, encontramos un grupo de 56 estrellas OB (a una distancia de entre 400
y 500 pc, Sharpless 1962, Warren 1978) en Orio´n A. Este grupo de estrellas a su vez se subdivide
en los grupos Ia-Id dependiendo de su edad; 12, 8, 6 y 4 Man˜os, respectivamente. Los grupos de
estrellas ma´s viejas, adema´s de tener mayores dia´metros, esta´n a mayores distancias proyectadas
de la nube molecular que los grupos jo´venes. La distancia promedio entre los subgrupos es de
unos 50 pc, que junto a la diferencia de edades de los subgrupos, permite determinar la velocidad
de propagacio´n de la actividad de formacio´n estelar (∼25 km s−1), la cual puede estar marcada
por las propagacio´n de choques debidos a supernovas de estrellas anteriores. La asociacio´n OB
esta´ rodeada por material expandie´ndose ra´pidamente (Reynolds & Ogden 1979, Cowie et al.
1979). En particular, pueden encontrarse dos rangos de velocidades: velocidades de entorno a
-100 km s−1 y velocidades de entre 15 y 25 km s−1 relativas a un gas ma´s denso. La regio´n ma´s
interna de este gas, que se encuentra completamente ionizado, constituye la conocida banda de
Barnard (O’Dell et al. 1967). Esta banda interactu´a con las nubes Orio´n A y Orio´n B, ya que
se situ´a entre ambas tal y como se muestra en la Fig. 3.2.
3.2.2 La Nebulosa de Mairan (M43)
La nebulosa M43 (NGC 1982) debe su nombre al astro´nomo de Mairan quien en
1733 proporciono´ los primeros datos sobre ella. Se trata de una regio´n HII de simetr´ıa
aproximadamente esfe´rica, con unos 4′ de dia´metro, situada al noreste de la nebulosa de Orio´n.
En su centro se puede encontrar una estrella de tipo B, HD 37061, que es la principal fuente
de ionizacio´n de M43 (Simo´n-Dı´az 2011). En este sistema estelar se han identificado hasta tres
componentes; una de las estrellas es una binaria con un cociente de masa estelar M2/M1∼0.19
(Abt et al. 1991). Mediante interferometr´ıa, Preibisch et al. (1999) encontro´ una tercera estrella
cuyo cociente de masa estelar con respecto a las otras dos es de M3/M1,2∼0.07. A trave´s de
diferentes observaciones, Schmitter (1971) detecto´ una pequen˜a nube oscura situada a 2′ al este
de la estrella central de M43 y determino´ que la extincio´n visual hacia dicha nube es de unas
3 mag. Este valor es considerablemente ma´s alto que el medido en direccio´n hacia la estrella
central (0.25 mag). A partir de esta extincio´n visual, el exceso de color B-V y la densidad de
hidro´geno, Thum et al. (1978) dedujeron la presencia de una capa de polvo neutro justo en frente
de la regio´n ionizada (pero po´xima a ella), donde es encontrada la mayor fraccio´n de extincio´n
a lo largo de la l´ınea de visio´n. Estudios cinema´ticos sobre M43 (ver por ejemplo Ha¨nel 1987)
muestran un gradiente de velocidad con diferencias de hasta 3-5 km s−1 conforme nos alejamos
de su centro. Este hecho puede ser explicado por la presencia de un flujo de gas ionizado en
la nebulosa, en cuyo centro el flujo es dirigido hacia el observador, mientras que en la periferia
la componente de velocidad radial se hace ma´s pequen˜a. La Fig. 3.3 muestra una imagen del
continuo observada hacia las nebulosas M43 y M42, donde se aprecia la simetr´ıa casi esfe´rica de
la nebulosa de Mairan y su proximidad con M42.
3.2.3 La Nebulosa de Orio´n (M42)
Aunque M42 no es la regio´n HII ma´s grande ni ma´s luminosa, s´ı que se trata de la
regio´n HII ma´s estudiada debido principalmente a su proximidad y a su asociacio´n con un
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Figura 3.3: Imagen de emisio´n del continuo de M43 (parte superior izquierda con forma casi esfe´rica) y M42
(centro) tomada con el VLA a 330 MHz. Fuente: Subrahmanyan (1992).
Figura 3.4: Imagen de la nebulosa M42 (izquierda) en una combinacio´n de las ima´genes del telescopio Hubble
(IR+o´ptico) y Subaru (en rojo-naranja se ve la emisio´n de hidro´geno molecular indicando una erupcio´n de material en
la vecindad de una estrella masiva y en azul claro el gas ionizado por la radiacio´n UV procedente de las estrellas
del Trapecio). Esquema de las principales componentes de M42 (derecha). En este esquema se puede ver la
posicio´n de la barra de Orio´n en el parte inferior, el cu´mulo del Trapecio en el centro de la imagen, as´ı como la
posicio´n de la nube molecular OMC1 al norte del Trapecio. Tambie´n se indican los objetos Herbig-Haro mediante
vectores. Fuente: imagen izquierda tomada de http://www.spacetoday.org/Japan/Japan/Astronomy.html
e imagen derecha de Bally et al. (2000).
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cu´mulo de estrellas jo´venes que incluye estrellas masivas. En particular, esta nebulosa contiene
el mayor grupo de objetos estelares jo´venes (YSOs), menores de 1-2 Man˜os, en la vecindad solar
(Hillenbrand 1997). A diferencia de M43, la nebulosa de Orio´n presenta una morfolog´ıa irregular
de la que destacan varias componentes tal y como mostramos en la Fig. 3.4.
El Trapecio
Una de las componentes de M42 es el Trapecio, una asociacio´n (θ1 OB) de cuatro
estrellas masivas (θ1 Ori A, B, C y D) con un rango de masas entre 9 y 45 M⊙ (Simo´n-Dı´az et
al. 2006). La Tabla 3.1 muestra algunas de las propiedades de dichas estrellas. Trumpler (1931)
y Baade & Minkowski (1937) fueron los primeros en observar una concentracio´n de estrellas
de´biles cerca de la asociacio´n de estrellas θ1 OB del Trapecio. Esta concentracio´n constituye el
cu´mulo del Trapecio cuyo nu´cleo contiene unas 100 estrellas dentro de un radio de 0.1 pc lo que
supone, por tanto, que la densidad de estrellas dentro del cu´mulo puede exceder las 105 estrellas
pc−3 (McCaughrean & Stauffer 1994, Bally et al. 2000). Este dato implica una separacio´n entre
estrellas del orden de mil unidades astrono´micas. La mayor´ıa de estrellas pertenecientes a este
cu´mulo son jo´venes, de hecho, no hay signos de poblacio´n estelar con edades superiores a los
107 an˜os. La pra´ctica totalidad de las estrellas tiene masas comprendidas entre 0.5 y 2M⊙, sin
embargo, en el cu´mulo del Trapecio tambie´n puede distinguirse un sistema con estrellas de masa
intermedia (3-4M⊙), θ
1 Ori E (Herbig & Griffin 2006).
Tabla 3.1: Propiedades de las estrellas masivas del Trapecio. Fuente: Schulz
et al. (2008).
Star Spectral T eff R
type (K) R⊙
θ1 Ori A B0.5V 30.000 6.3
θ1 Ori B B0.5V 29.000 4.5
θ1 Ori C O7Vp 39.000 9.9
θ1 Ori D B0.5V 32.000 5.6
El origen de este cu´mulo es desconocido ya que su densidad en la actualidad es de ma´s
de dos o´rdenes de magnitud superior a la de cu´mulos jo´venes ordinarios (Herbig & Terndrup
1986), aunque la situacio´n ma´s probable es que un cu´mulo de estrellas en fase de pre-secuencia
principal se formo´ en las cercan´ıas de θ1 C en unos pocos millones de an˜os, probablemente a
partir de una concentracio´n inusualmente densa de gas, el cual acabara´ por dispersarse. Este
escenario es a su vez consistente con la teor´ıa de Herbig (1962) en la cual la formacio´n de estrellas
poco masivas en una nube cesa cuando las estrellas masivas se han formado y dispersado de la
nube.
La Barra de Orio´n
Las regiones de fotodisociacio´n (PDRs) son aquellas en las que los fotones ultravioletas
dominan el balance energe´tico y la composicio´n qu´ımica del gas interestelar. Los fotones con
energ´ıas superiores a 13.6 eV pueden ionizar el hidro´geno y dar lugar a regiones HII de gas
ionizado con temperaturas de 104 K, las cuales emiten predominantemente en el visible y UV.
En la nebulosa M42, las estrellas θ1 Ori del Trapecio son la principal fuente de ionizacio´n
de la regio´n y las responsables de la presencia de una regio´n HII o´pticamente brillante sobre la
superficie de la nube molecular de Orio´n. El borde entre la regio´n ionizada y la nube molecular
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Figura 3.5: Imagen en falso color de la Barra de Orio´n. El azul indica la emisio´n PAH a 3.3 micras (coincidente
con la emisio´n de SII a 6.371A˚), el verde indica la emisio´n de H2 a 2.12 micras y el rojo la emisio´n de la transicio´n 1-0
de CO. Cada uno de estos trazadores moleculares interacciona de forma diferente con el campo de radiacio´n, por lo
que su comparacio´n permite el estudio de la penetracio´n de fotones del ultravioleta lejano (FUV). La estrella ionizante
θ1C Ori y el gas ionizado son localizados al noroeste de la Barra de Orio´n. Fuente: Tielens et al. (1993).
es lo que se conoce como la Barra de Orio´n, donde el gas denso es iluminado por un campo UV
que es un factor de ∼5×104 ma´s grande que el campo de radiacio´n interestelar promedio (Tielens
& Hollenbach 1985). Como muestra la Fig. 3.5, la Barra de Orio´n, situada a ∼2′ al sureste
de las estrellas del Trapecio, es particularmente prominente en longitudes de onda de radio, as´ı
como a 6.371 A˚, relativa a SII. En dicha Fig., la emisio´n IR y milime´trica se situ´a al sureste de la
emisio´n en radio. La barra de Orio´n esta´ caracterizada por la emisio´n de iones reactivos (CO+,
SO+, HOC+, CH+...) y radicales moleculares, tales como OH, C2H y HCO. El gas ionizado
de esta regio´n tiene una densidad estimada de 6×103 cm−3 (Martin & Gull 1976, Simpson et
al. 1986). Asumiendo equilibrio de presio´n a lo largo del frente de ionizacio´n, la densidad de
gas neutro es entonces de ∼105 cm−3 (Tielens et al. 1993), lo cual concuerda con los resultados
obtenidos observacionalmente (densidades de entre 104-105 cm−3) a partir de observaciones de
las mole´culas CS, HCN y CO (Omodaka et al. 1986, Tauber et al. 1994). La temperatura del
gas molecular es de 85 K (Hogerheijde et al. 1995), aunque el elevado cociente obtenido entre
las intensidades de las l´ıneas observadas 1-0 y 2-1 del hidro´geno molecular (Hayashi et al. 1985)
indica una contribucio´n sustancial a la emisio´n de la transicio´n 1-0 por parte de gas caliente.
Este hecho ha sido interpretado como una evidencia de contribuciones a la emisio´n procedentes
de choques, sin embargo, es posible que sea debido a la presencia de condensaciones densas (107
cm−3) en la PDR en cuyas superficies puede encontrarse una delgada capa de gas molecular
caliente (2.000 K), el cual, al igual que los choques, emite preferentemente en la longitud de
onda de la transicio´n 1-0 de H2 (Tielens et al. 1993).
En la bibliograf´ıa podemos encontrar numerosos estudios observacionales y teo´ricos
sobre el gas asociado con el frente de ionizacio´n de la Barra de Orio´n en diferentes longitudes
de onda; por ejemplo, encontramos los estudios observacionales de Parmar et al. (1991) en
el infrarrojo cercano, los de Omodaka et al. (1994) y Tauber et al. (1994, 1995) en el rango
(sub)milime´trico y los ma´s recientes de Goicoechea et al. (2011) y de Nagy et al. (2013) en
el infrarrojo lejano. En cuanto a estudios teo´ricos encontramos, por ejemplo, los de Tielens &
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Hollenbach (1985), Burton et al. (1990) y Ko¨ster et al. (1994) que reproducen el enriquecimiento
de emisio´n ato´mica y molecular observada en la PDR de Orio´n, el modelo geome´trico propuesto
por Hogerheijde et al. (1995) y los modelos de fotoionizacio´n hidrosta´tica de Ascasibar et al.
(2011).
La Nebulosa de Orio´n KL
La nebulosa de Orio´n KL (tambie´n conocida como Nebulosa de Kleinmann-Low por
Kleinmann & Low 1967) constituye la regio´n activa de formacio´n estelar de alta masa ma´s
cercana a nosotros con un dia´metro de 30′′. Esta´ situada a 1′ al NO de las estrellas del trapecio
y su localizacio´n coincide con el centro de OMC1, la nube molecular asociada a la regio´n HII
M42. A partir de numerosas observaciones (Rieke et al. 1973, Downes et al. 1981, Lee et al.
1983, Gezari et al. 1998) con alta resolucio´n angular del nu´cleo de OMC1, se ha detectado un
cu´mulo de fuentes infrarrojas en el interior de la nebulosa de Orio´n KL, de entre las que destacan
las fuentes n, IRc1, IRc2 y la fuente I (Fig. 3.6). La fuente n, descubierta por Lonsdale et al.
(1982), se encuentra a 3′′ de IRc2 (Robberto et al. 2005) y se situ´a justo en el centro del ma´ser
de H2O estudiado por Genzel et al. (1981). A trave´s de observaciones en el infrarrojo medio,
en especial a 8 y 11.7 µm, se detecta emisio´n extendida en direccio´n perpendicular al eje de la
fuente. Shuping et al. (2004) sugirio´ que la fuente n se encuentra en el centro de una cavidad
bipolar excavada por el mismo flujo responsable del ma´ser observado en esta regio´n. Adema´s la
presencia de una regio´n compacta HII sugiere que esta fuente se trata de una estrella de tipo
temprano que, segu´n Greenhill et al. (2004), tiene una luminosidad de 2.000L⊙, correspondiente
a una estrella de tipo B. La fuente IRc1 es tambie´n conocida como el objeto BN (descubierto
por Becklin & Neugebauer 1967). Es la fuente ma´s brillante de la regio´n a longitudes de onda
menores de 20 micras (Scoville et al. 1983). Aunque en un principio se penso´ que BN se
Figura 3.6: Imagen de Orio´n KL tomada a 12.5 µm con el observatorio Keck. En ella tambie´n se
indica la localizacio´n de las diferentes fuentes detectadas. Las coordenas esta´n centradas en el objeto BN
(R.A.=05h35m14.117s, decl.=-0.5
◦
22′22′′.90). Fuente: Shuping et al. (2004).
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Figura 3.7: Mapa a 12.5 µm alrededor de IRc2 (escala de grises), superpuesto con (a) emisio´n a 3.8 µm y (b)
con emisio´n a 4 µm (l´ınea punteada) y con emisio´n a 5 µm (l´ınea continua). Fuente: Shuping et al. (2004).
trataba de una protoestrella masiva, recientes interpretaciones la asocian con una estrella de
tipo B profundamente embebida. Adema´s, observaciones de emisio´n de hidro´geno altamente
enrojecidas (Grasdalen 1976, Joyce et al. 1978) parecen indicar que el objeto BN esta´ asociado
con una regio´n HII compacta.
Aunque la luminosidad de Orio´n KL es conocida, L∼105L⊙ (Werner et al. 1976), no
se sabe todav´ıa cua´nta de esa luminosidad procede del nu´cleo de Orio´n KL y cua´nta procede
de fuentes distantes como las estrellas del Trapecio a ∼1017 cm. En un principio IRc2 fue
propuesta como la primera fuente de energ´ıa en la regio´n, dada la luminosidad de esta estrella
joven masiva, L=104-105L⊙. Sin embargo, Gezari et al. (1998) recalculo´ las luminosidades y
determino´ que la luminosidad total infrarroja de IRc2 es en realidad ∼1.000L⊙, lo que supone
solamente una fraccio´n de la luminosidad total de la regio´n. Dougados et al. (1993) dedujo, a
trave´s de observaciones a 3.8 µm, que la fuente IRc2 (la cual podr´ıa estar asociada con la fuente I
dada su proximidad en el cielo) no se trata de una u´nica estrella muy luminosa, sino que presenta
varias componentes. Sin embargo, la naturaleza de esta fuente es a d´ıa de hoy incierta tal y como
concluyen Dougados et al. (1993) y Greenhill et al. (2004). En particular, se desconoce si existe
un calentamiento interno o externo, aunque hay algunas teor´ıas intermedias como las de Gezari
et al. (1998) y Robberto et al. (2005), donde se propone que algunas componentes de IRc2
son auto-luminosas y otras no. Las componentes de IRc2 muestran emisio´n significantemente
polarizada en el infrarrojo cercano (Minchin et al. 1991, Dougados et al. 1993). En concreto,
se observan polarizaciones lineales para las componentes de IRc2 con a´ngulos de polarizacio´n
aproximadamente perpendiculares a la direccio´n de la fuente I, lo que sugiere que parte de la
emisio´n del infrarrojo cercano de IRc2 es debida a la dispersio´n de la radiacio´n de la fuente
3.2. Principales componentes 51
I. La morfolog´ıa de IRc2, dependiente de la longitud de onda a la que se observa, revela dos
caracter´ısticas importantes; (1) la estructura resuelta de IRc2 a 12.5 µm llega a ser cada vez
menos resuelta a longitudes de onda menores y (2) la estructura de IRc2 a 12.5 µm es similar a
la observada a 4-5 µm, pero no ide´ntica (ver Fig. 3.7), ya que cuatro componentes no resueltas
(A-D) son claramente detectadas a 3.8 µm, con contrapartidas marginalmente resueltas a 4 y 5
µm. La primera de estas caracter´ısticas sugiere que estas fuentes son protoestrellas embebidas,
mientras que la segunda es indicativa de un calentamiento externo de gas y polvo (Shuping
et al. 2004). Si las fuentes A-E fueran realmente estrella embebidas, la luminosidad IR total
de IRc2, L∼103L⊙, indicar´ıa que sus masas estar´ıan probablemnte en el rango 3-8M⊙. Esto
implicar´ıa que en una regio´n de unas 500 AU de dia´metro, similar a la del cu´mulo de IRc2, el
volumen de densidad promedio ser´ıa de 1010 cm−3. La densidad t´ıpica de un nu´cleo de formacio´n
estelar es de 105 cm−3 (Shuping et al. 2004), por lo que parece ma´s probable que las fuentes
A-E sean debidas a polvo reflector en vez de a protoestrellas embebidas. Para estos autores el
calentamiento externo parece la idea ma´s plausible tal y como sugiere la morfolog´ıa dependiente
de la longitud de onda, as´ı como la polarizacio´n de la emisio´n en el infrarrojo cercano. En
particular, afirman que parece muy probable que IRc2 sea iluminada y calentada por radiacio´n
y choques conducidos por flujos procedentes de la fuente I, especialmente si el flujo es orientado
a lo largo del eje NO-SE (Greenhill et al. 1998). Asumiendo que la luminosidad de la fuente I
es L∼104L⊙, correspondiente a una estrella de 10-20M⊙, IRc2 tendr´ıa que interceptar el ∼10%
de su energ´ıa total para dar cuenta de su luminosidad, lo cual parece bastante plausible dada la
localizacio´n de IRc2 con respecto a la fuente I.
Aunque la fuente I ha sido propuesta como posible conductor de los flujos a alta y baja
velocidad observados en las direcciones NO-SE y NE-SO, respectivamente (Wright et al. 1996,
Greenhill et al. 1998, Bally & Zinnecker 2005, Beuther et al. 2005), su naturaleza sigue siendo
tema de debate. Rodr´ıguez et al. (2005) propuso que las fuentes I y BN tuvieron un encuentro
hace unos 500 an˜os del cual resulto´ la eyeccio´n de fuentes interactuantes y la formacio´n de un
sistema binario en la fuente I. Basa´ndose en el estudio del movimiento propio de las fuentes
a 8.4 GHz, Go´mez et al. (2008) propuso que las fuentes I, BN y n participaron en la misma
interaccio´n dina´mica hace 500 an˜os y que en la actualidad estas tres fuentes se esta´n alejando del
supuesto centro de la interaccio´n (con velocidades de 12 y 26 km s−1 para las fuentes I y BN ,
repectivamente). Segu´n Zapata et al. (2009), la energ´ıa liberada en el proceso ser´ıa en principio
suficiente para potenciar el ra´pido flujo observado en NO-SE. Sin embargo, se desconoce el efecto
que tendr´ıa tal interaccio´n y la subsecuente formacio´n de un sistema binario sobre la estructura
de un flujo. Por ello Tan (2004, 2008) propuso un escenario alternativo en el que una interaccio´n
entre las fuente I y BN dar´ıa lugar a una acrecio´n por fuerzas de marea y, subsecuentemente, al
origen de una explosio´n en la que se expulsar´ıa materia, dando lugar al flujo de alta velocidad que
se detecta en las observaciones (ver Fig. 3.8). A partir de los resultados obtenidos estudiando los
diferentes escenarios que explican los movimientos de I y de BN (las cuales estuvieron durante
su interaccio´n a tan solo unas 50 AU de distancia entre s´ı) y sus implicaciones en la dina´mica de
la regio´n BN/KL, Goddi et al. (2011) concluyo´ que existe un disco masivo ionizado alrededor
de la fuente I con una tasa de acrecio´n de ∼10−5 M⊙ an˜os
−1. Esto excluye la posibilidad de
que esta fuente formara un sistema binario durante los 500 an˜os posteriores a su interaccio´n
con BN . Este autor propuso, en cambio, que la fuente I fue un sistema binario antes de su
interaccio´n con la fuente BN, momento en el cual se trunco´ el disco circumbinario original de I
debido al acercamiento a tan solo ∼50 AU entre ambas fuentes.
Menten & Reid (1995) y Gezari et al. (1998) propusieron que la fuente I no solo es
la responsable del calentamiento de IRc2, sino tambie´n de todo Orio´n KL. Basa´ndose en la
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Figura 3.8: Emisio´n de H2 en la regio´n de Orio´n KL (Bally et al. 2011) superpuesta con una mapa de
CH3CN(123-113) obtenido con el SMA (contornos verdes), las posiciones de los fingers de CO(2-1), Zapata et al.
(2009), desplazados al rojo y al azul (puntos rojos y azules, respectivamente), y un mapa del continuo realizado por
Johnstone & Bally (1999) con SCUBA (contornos marrones discontinuos). Los c´ırculos negros con vectores indican
las posiciones y orientaciones de los movimientos propios de las fuentes radio e infrarrojas, BN , I y n (Rodr´ıguez et
al. 2005, Go´mez et al. 2005). El c´ırculo negro con una cruz representa la zona desde donde las tres fuentes fueron
eyectadas hace unos 500 an˜os y el origen del flujo molecular de Orio´n KL. Los taman˜os de los haces del SMA y de
SCUBA son representados en la parte inferior de la figura en verda y naranja, respectivamente. Fuente: Zapata et
al. (2011).
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distribucio´n de la l´ınea J=24-23 de HC3N del estado vibracionalmente excitado ν7, Blake et al.
(1996) tambie´n propuso que la fuente I es la fuente de energ´ıa dominante en la regio´n y que no
hay evidencia de calentamiento interno dentro del nu´cleo caliente molecular de Orio´n KL (situado
a 2′′ de IRc2). Sin embargo, a partir de modelos de calentamiento de esta regio´n, Kaufman et al.
(1998) concluyeron que dicho nu´cleo es calentado internamente por estrellas jo´venes embebidas.
En particular, ellos utilizaron un modelo con dos geometr´ıas; una en la cual el nu´cleo molecular
es iluminado internamente por una estrella caliente de la secuencia principal y otra geometr´ıa en
la que el nu´cleo molecular es iluminado externamente por una fuente con propiedades similares
a las de IRc2 (ver Fig. 3.9). Las luminosidades consideradas en la red de modelos fueron desde
101 a 105L⊙ y las temperaturas efectivas estelares desde ∼7.000 a ∼34.000 K. En el caso de
iluminacio´n externa tambie´n se consideraron diferentes distancias entre el nu´cleo molecular y
la fuente externa que ilumina al nu´cleo con flujos totales dentro del rango desde 2.34×102 a
2.34×106 ergs cm−2 s−1. Para nu´cleos calentados externamente, se dedujo que la temperatura
del polvo era siempre inferior a la encontrada en el caso de calentamiento interno. En particular,
este valor no exced´ıa, ni siquiera para las luminosidades ma´s altas, los 150 K en ningu´n punto
del nu´cleo. Adema´s, en este caso de iluminacio´n externa, obtuvieron que el flujo radial neto
a trave´s del nu´cleo es cero y que la intensidad principal decae mono´tonamente conforme la
distancia al centro del nu´cleo, r, disminuye. En el caso de calentamiento interno, se encontro´
que los nu´cleos contienen en su interior polvo ma´s caliente cuanto ma´s o´pticamente densos son y
que el flujo radial es una funcio´n de r−2. Particularizando el modelo al caso concreto de Orio´n y
considerando calentamiento externo, asumieron un radio para el nu´cleo caliente de 3×1016 cm,
una distancia a la fuente I de 4×1016 cm, equivalente a 5′′, y una densidad de columna total
de 1024 cm−2. Los resultados encontrados mostraron que la fuente externa no pod´ıa calentar
los 10′′ de extensio´n que tiene el nu´cleo caliente, segu´n observaciones de NH3 (Migenes et al.
1989), a ma´s de 100 K. Ni siquiera considerando para la fuente I una luminosidad de 105L⊙
(equivalente a la de toda la regio´n de Orio´n KL) ser´ıa suficiente. En contraste, algunos modelos
donde se considero´ calentamiento interno, muestran que si el nu´cleo caliente contiene al menos
una estrella con una luminosidad de ∼104L⊙ y una densidad de columna total menor a la del caso
de calentamiento externo (∼1023 cm−2), las temperaturas obtenidas ser´ıan superiores a los 150
K, sin necesidad de fuentes externas con luminosidades superiores a la de la fuente I. A partir
de estos resultados, los autores concluyen que el nu´cleo caliente de Orio´n KL es principalmente
calentado internamente, aunque algunas condensaciones de su interior pueden ser calentadas
por radiacio´n externa procedente de la fuente I, la cual en ningu´n caso ser´ıa la responsable
del calentamiento de todo el nu´cleo. Otros autores, como de Vicente et al. (2002), tambie´n
concluyen, a partir de observaciones de niveles vibracionalmente excitados, que el mecanismo de
calentamiento del nu´cleo de Orio´n KL es interno.
Cla´sicamente, y debido a que las observaciones presentaban resoluciones angulares
bajas, se ha divido a la regio´n de Orio´n KL en diferentes componentes espectrales de acuerdo a la
anchura de sus l´ıneas y a la velocidad a la que se centran las l´ıneas observadas con radiotelescopios
de antena u´nica (ver Fig. 3.10). Estas componentes son conocidas como el ridge extenso o nube
ambiente, el ridge o nube compacta, el plateau y el hot core o nu´cleo caliente.
• El Ridge extenso o nube ambiente
Esta componente presenta una emisio´n muy extendida espacialmente que recorre a la
Nebulosa KL de norte a sur. El centro de las l´ıneas de emisio´n procedente de la nube
ambiente comprende velocidades radiales de entre 8 y 10 km s−1, siendo su anchura a media
potencia de unos 4 km s−1. La temperatura t´ıpica de esta regio´n es de ∼70 K y su densidad
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Figura 3.9: Geometr´ıas consideradas en el modelo de calentamiento de Kaufman et al. (1998). La imagen (a)
corresponde con un calentamiento interno y la (b) con un calentamiento externo en el que la fuente externa se encuentra
a una distancia D del nu´cleo al que calienta. Fuente: Kaufman et al. (1998).
de hidro´geno molecular de unos 105 cm−3. La estructura y cinema´tica de la nube ambiente
han supuesto un importante debate en los u´ltimos an˜os. Las primeras observaciones de
la regio´n con radiotelescopios de antena u´nica mostraban una extensio´n de ∼6′ a lo largo
de la direccio´n norte-sur (Turner & Thaddeus 1977, Goldsmith et al. 1980). Esta emisio´n
presenta un desplazamiento en la velocidad radial desde ∼7 a 10 km s−1 a lo largo de la
direccio´n SO-NE (Womack et al. 1993). Algunas observaciones de mole´culas, tales como
CO, CS y HCN, sugieren que este desplazamiento en velocidad es debido a la presencia de
un disco de rotacio´n de gas en reposo (Liszt et al. 1974, Vogel et al. 1985). En particular,
Hasegawa et al. (1984) propuso, a partir de observaciones de CS, que dicho gradiente de
velocidad se origina de la rotacio´n diferencial y el colapso de un disco molecular, cuya
masa deducida por Vogel et al. (1985) es de 25M⊙, suponiendo una inclinacio´n del ridge
de 40◦ con respecto al plano del cielo. Sin embargo, Ho & Barrett (1978) sugirieron un
modelo formado por dos nubes independientes colisionando. Una de ellas a 10 km s−1
situada en el noreste de la nube ambiente, cuyos perfiles de l´ıneas son menores de 2 km
s−1, y la otra con una velocidad de unos 8 km s−1 situada en el sur, con perfiles de l´ınea
de ∼4 km s−1. Otros estudios (Bastien et al. 1981, Friberg 1984) a partir de observaciones
con las mole´culas NH3, H2CO y SO llegan a la misma conclusio´n, sugiriendo adema´s que
ambas nubes confinan el flujo de alta velocidad observado en Orio´n (Padman et al. 1985,
Womack et al. 1993). En esta componente de Orio´n KL, la qu´ımica predominante esta´
gobernada por reacciones io´n-mole´cula en la fase gas (Prassad & Huntress 1982, Herbst &
Leung 1986) con abundancia de especies ricas en carbono (CH3CCH, CN, HNC), pero no
en ox´ıgeno.
• La nube compacta
La nube compacta fue citado por primera vez por Johansson et al. (1984) a trave´s de un
barrido espectral a 3 mm. Se localiza aproximadamente a 20′′ al sur de BN , centrado cerca
de IRc5 (Johnston et al. 1983). Se trata de una condensacio´n de gas en reposo con un
taman˜o de unos 15′′ y vLSR∼8 km s
−1. Presenta temperaturas superiores (T=100-150 K)
a las del resto de la nube molecular ambiente y su qu´ımica es significantemente diferente.
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Figura 3.10: Transicio´n J=24-23 de HC3N a partir de cuyo perfil de emisio´n se pueden diferenciar las componentes
cinema´ticas cla´sicas de Orio´n KL. Fuente: Blake et al. (1987).
Es una regio´n abundante en mole´culas complejas ricas en ox´ıgeno (Blake et al. 1987), tales
como, CH3OH, HCOOCH3 y CH3OCH3, as´ı como varios ma´seres (Matsakis et al. 1980,
Menten et al. 1988, Plambeck & Wright 1988). Segu´n Blake et al. (1987), el origen de
esta componente compacta puede encontrarse en la interaccio´n del flujo proveniente de la
fuente IRc2 con la nube ambiente, lo cual es plausible por su coincidencia espacial con los
ma´seres de H2O a baja velocidad observados por Wright et al. (1983) y Masson & Mundy
(1988). Esta interaccio´n actuar´ıa comprimiendo, calentando y alterando la composicio´n
qu´ımica del material de la regio´n (Johansson et al. 1984, Irvine & Hjalmarson 1984) al
liberar ox´ıgeno en la fase gaseosa, el cual ser´ıa incorporado a las mole´culas a trave´s de
reacciones de asociacio´n radiativa (Herbst & Klemperer 1973, Leung et al. 1984).
• El nu´cleo caliente
Esta componente fue identificada por Barret et al. (1977) a trave´s de espectros de inversio´n
del amon´ıaco, aunque su presencia fue previamente intuida por Turner et al. (1975) y Clark
et al. (1976) a trave´s de observaciones de HDO y HC3N, respectivamente. Este nu´cleo
esta´ centrado a unos 2′′ al sur de IRc2 y su densidad de columna de hidro´geno es de al
menos 1024 cm−2, segu´n observaciones interferome´tricas y en el infrarrojo lejano de 13CO
y NH3 y de observaciones de polvo en el continuo en longitudes de onda milime´tricas y
submilime´tricas (Genzel et al. 1988, Keene et al. 1982, Masson et al. 1984). En el
nu´cleo caliente se encuentran l´ıneas de emisio´n con anchuras de entre 10 y 15 km s−1,
mientras que su velocidad es de unos 3-5 km s−1 (Blake et al. 1987). El nombre de
esta componente es debido a su pequen˜o taman˜o, tiene un dia´metro de ∼10′′, y a su
elevada temperatura cine´tica, estimada en TK&200 K (Wilson et al. 1979, Morris et al.
1980). Aunque cabe decir que como la temperatura cine´tica (al igual que la densidad de
la regio´n) es muy dependiente del nivel de excitacio´n de las l´ıneas (aumentando ambos
con el nu´mero cua´ntico rotacional y vibracional de la transicio´n), es posible obtener un
rango de temperaturas de TK=100-300 K y de densidades nH2=10
5-108 cm−3. Por otro
lado, se ha encontrado que en el nu´cleo caliente los procesos de bombeo radiativo (procesos
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inducidos mediante radiacio´n en el infrarrojo) llegan a ser importantes en la observacio´n de
transiciones rotacionales en ondas milime´tricas de mole´culas con estados vibracionalmente
excitados, tales como por ejemplo HC3N, CH3CN y NH3 (Goldsmith et al. 1983, Ziurys
& Turner 1986).
Observaciones de NH3 con el interfero´metro VLA (Genzel et al. 1982, Pauls et al. 1983,
Hermsen et al. 1988) sugieren que esta componente consiste en un conjunto turbulento de
condensaciones con taman˜os del orden de hasta 1′′ asociadas con los picos de emisio´n IR.
El centroide de velocidad de estas condensaciones (vLSR∼5 km s
−1) es ide´ntico al de la
velocidad de los ma´seres de SiO en IRc2, por lo que parece que tanto el nu´cleo caliente como
IRc2 esta´n relacionados f´ısicamente. De hecho, dicho nu´cleo parece extenderse alrededor y
enfrente de IRc2, lo que determina el aspecto de la Nebulosa KL en el infrarrojo cercano y
lejano (Wynn-Williams et al. 1984). En cuanto a su origen, e´ste pudo ser el remanente de
la nube materna a partir de la cual se formo´ IRc2 y que ahora interacciona con su viento
estelar y radiacio´n (Genzel & Stutzki 1989).
La qu´ımica de esta regio´n se caracteriza por una abundancia inusualmente alta de
mole´culas hidrogenadas saturadas y mole´culas nitrogenadas, tales como NH3, H2O, CH3N
y CH2CH3CN (Hjalmarson 1985, Wang et al. 2009). Otra carcater´ıstica que cabe
destacar de su qu´ımica es que para varias mole´culas el cociente de abundancias relativas
entre especies hidrogenadas y sus contrapartidas deuteradas es, al menos, dos o´rdenes
de magnitud mayor que el ratio D/H interestelar, ∼10−5, (Plambeck & Wright 1987,
Walmsley et al. 1987). Este hecho es dif´ıcil de explicar en ambientes caracterizados
por temperaturas elevadas propias de nu´cleos calientes si la qu´ımica esta´ en equilibrio.
Walmsley et al. (1987), Plambeck & Wright (1987) y Brown et al. (1988) propusieron que
el nu´cleo de Orio´n KL ha sido solo calentado recientemente (t.104 an˜os) y que, por tanto,
la qu´ımica todav´ıa refleja la composicio´n original de los granos, lo cual explicar´ıa estos
elevados ratios de D/H. Mauersberger et al. (1988) encontro´ en la nube compacta una
abundancia de especies deuteradas similar a la del nu´cleo caliente, por lo que es posible
que ambas componentes representen en realidad dos partes de la misma regio´n, aunque el
nu´cleo presente densidades de columna y temperaturas sustancialmente ma´s altas.
• El Plateau
Thaddeus et al. (1972) realizaron las primeras observaciones de esta componente a trave´s
de un barrido espectral realizado con la mole´cula H2S en siete fuentes gala´cticas. Ellos
encontraron en Orio´n A una l´ınea excepcionalmente ancha, a la que posteriormente se
unieron las l´ıneas de SO y SO2, tambie´n muy anchas, encontradas por Gottlieb & Ball
(1973) y Snyder et al. (1975), respectivamente. Aunque tambie´n hubo ma´s evidencias
de la presencia de esta componente aportadas por otros autores, como por ejemplo a
trave´s de observaciones de HCN (Wannier et al. 1974) y especialmente de SiO (Dickinson
et al. 1976), fueron en realidad Zuckerman & Palmer (1975) los que por primera vez
discutieron la naturaleza de esta emisio´n, caracterizada por la inusual anchura de sus l´ıneas
con FWHM∼30-100 km s−1, y su particular qu´ımica; en el plateau pueden encontrarse
mole´culas del tipo H2CO, HCN y HC3N (Blake et al. 1987), as´ı como una qu´ımica rica en
mole´culas sulfuradas (CS, SO, SO2, OCS).
Debido a las diferencias existentes entre la cinema´tica, la distribucio´n espacial y la
excitacio´n, en el plateau puede distinguirse un flujo de baja velocidad y un flujo de alta
velocidad. El flujo de baja velocidad, low-velocity outflow, (∼18 km s−1) se extiende en
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Figura 3.11: Modelo en el que el flujo procedente de una fuente central (IRc2) empuja en la direccio´n de la nube
molecular de Orio´n. La emisio´n de SO y otras mole´culas proviene de un toroide o doughnut en expansio´n de gas que
ha sido comprimido y acelerado por el flujo. La emisio´n ma´ser de H2O se concentra en los bordes noreste-suroeste del
doughnut donde el flujo penetra en las zonas ma´s densas de la nube ambiente. Hacia el noroeste-sureste, la densidad
de la nube disminuye ma´s ra´pidamente, la velocidad del flujo es mayor y la emisio´n de hidro´geno molecular es ma´s
intensa. Las fuentes infrarrojas se situ´an en el centro del doughnut, mientras que BN se encuentra ma´s alejado del
centro de la estructura. Fuente: Plambeck et al. (1982).
la direccio´n noreste-suroeste, aproximadamente a lo largo de la nube ambiente densa en
reposo, y puede ser trazado desde 0.2′′ de IRc2 hasta unos 20′′ de dicha fuente. Diferentes
observaciones muestran la presencia de dos picos relativos a los ma´seres de H2O y SiO, lo
que sugiere un flujo sime´tricamente esfe´rico (Genzel & Downes 1983). A lo largo de este
flujo se detecta un cambio en el centroide de velocidad entre el gas cercano a IRc2, desde
un valor de 5 km s−1 para la emisio´n procedente de los ma´seres de H2O y de SiO situados
a una distancia ≤1′′ de IRc2 y la emisio´n te´rmica de SiO, hasta 9 km s−1 para los ma´seres
de OH y de H2O de baja velocidad situados a ma´s de 5
′′ de IRc2. Adema´s, se observa que
el gas ma´s alejado de IRc2 presenta una elevada abundancia de mole´culas ricas en azufre
en comparacio´n con el flujo de gas rico en silicio. Estas evidencias llevaron a la creacio´n
de un modelo sobre la regio´n en el cual el viento procedente de IRc2 se sumerge en la nube
ambiente, de tal forma que en la interfase las ondas de choque originan los ma´seres de H2O
de baja velocidad. Esta interfase es en realidad una regio´n delgada, pero muy densa, con
abundancia de mole´culas que requieren qu´ımica de choques para su formacio´n (Hartquist et
al. 1980). La regio´n es conocida como el doughnut en expansio´n debido a las observaciones
interferome´tricas de SO llevadas a cabo por Plambeck et al. (1982), las cuales sugieren
una geometr´ıa de este estilo. El doughnut se extiende en la direccio´n noreste-suroeste sobre
una regio´n de 11′′×19′′ y se encuentra centrado sobre IRc2, inclinado con respecto a la
l´ınea de mira (Fig. 3.11). La emisio´n procedente de este doughnut y producida por el flujo
de baja velocidad es designada como emisio´n del plateau.
El flujo de alta velocidad (high-velocity outflow), para el cual Genzel & Downes (1982)
dedujeron una tasa de pe´rdida de masa de ∼10−3M⊙ an˜o
−1, se extiende en la direccio´n
noroeste-sureste, de tal forma que es aproximadamente perpendicular al flujo de baja
velocidad y a la nube ambiente. Su escala de tiempo dina´mica es de ∼1.000 an˜os
(Cernicharo et al. 2006) y presenta una estructura de velocidad bipolar (Erickson et
al. 1982) similar a la encontrada en otras regiones de formacio´n estelar. La parte central
del flujo de gas a alta velocidad (situada a pocos arcosegundos de IRc2) puede ser trazada
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Figura 3.12: Superposicio´n de la emisio´n de H2 en escala de grises con la emisio´n de C18O(2-1) desplazada hacia
el azul y el rojo (contornos). Las estrellas indican las posiciones de BN al noroeste, la fuente I a la derecha de la
l´ınea que marca la direccio´n del flujo de baja velocidad, el nu´cleo caliente contiguo a la fuente I, la fuente SM A1
(ve´rtice del cono que delimita el flujo de alta velocidad) y la fuente n al suroeste de SM A1. Las direcciones de los
flujos de alta y baja velocidad son dibujados en el panel izquierdo. Fuentes: Nissen et al. (2007) y Beuther
& Nissen (2008).
mediante la mole´cula SiO. En cambio, el centroide de la emisio´n de alta velocidad de
CO es localizado a unos 10′′ al norte de IRc2. En cuanto a su origen, Beuther & Nissen
(2008) propusieron a partir de observaciones de la mole´cula C18O (J=2-1) con el SMA y
el telescopio 30m de IRAM (Fig. 3.12), que la fuente submilime´trica SMA1 situada entre
la fuente I y la fuente n (Beuther et al. 2004), es la precursora de dicho flujo. Plambeck et
al. (2009) concluyo´, en concordancia con el modelo realizado por Greenhill et al. (2004b),
que este flujo bipolar es una extensio´n del flujo a baja velocidad, el cual puede cambiar
de direccio´n en escalas de tiempo de unos pocos cientos de an˜os, y que es conducido por
la fuente I. Por su parte Zapata et al. (2009) concluyo´, a trave´s de observaciones de H2
y de CO con el telescopio SMA, que el flujo de alta velocidad es causado por el evento
explosivo mencionado previamente y esquematizado en la Fig. 3.8. La emisio´n producida






El desarrollo de la radioastronom´ıa estuvo motivado por el descubrimiento a final de los
an˜os 60 de que el gas molecular pod´ıa ser trazado a trave´s de l´ıneas de emisio´n en ondas
milime´tricas. Estas l´ıneas reflejaban la presencia de cantidades inesperadamente grandes de
hidro´geno molecular, formando extensos complejos de nubes moleculares donde tiene lugar
la formacio´n estelar. Durante el desarrollo de nuevos telescopios, se puso en evidencia la
importancia de los estudios espectrosco´picos de laboratorio, as´ı como la creacio´n de cata´logos
espectrosco´picos para el ana´lisis de las observaciones tomadas con los nuevos radiotelescopios.
En este cap´ıtulo se desarrolla de forma general cada uno de estos aspectos, adema´s de hacer un
resumen de algunos de los barridos espectrales realizados en Orio´n KL.
4.1 Introduccio´n
Desde que en los an˜os 70 se construyeron los primeros telescopios dedicados a la
Astrof´ısica en el rango milime´trico, regiones de formacio´n estelar masiva, tales como Orio´n-KL
en el disco de la galaxia y Sgr B2 en el centro gala´ctico, han sido los principales objetivos de los
barridos espectrales debido a sus intensas l´ıneas moleculares. De los muchos barridos espectrales
llevados a cabo, destaca principalmente el de Sutton et al. (1985) (analizado posteriormente en
detalle por Blake et al. 1987) realizado en el Radio Observatorio de Owens Valley a 1 mm.
Este barrido fue especialmente influyente no so´lo por la alta calidad de las observaciones, sino
tambie´n porque los datos fueron acompan˜ados por un exhaustivo ana´lisis f´ısico y qu´ımico.
La llegada de telescopios (sub)milime´tricos con grandes aperturas y equipados con
receptores heterodinos con sensibilidades cercanas al l´ımite cua´ntico estimulo´ la realizacio´n de
nuevos barridos espectrales en algunas de las fuentes ma´s brillantes de la galaxia. Algunos de los
radiotelescopios de antena u´nica operando en la actualidad son el telescopio de 30 m de dia´metro
de IRAM (83-370 GHz), el telescopio Mopra con 22 m de dia´metro operando entre 16 y 117
GHz, el Green Bank Telescope (GBT) operando entre 0.1 y 116 GHz con un a´rea colectora de
100 m y el radiotelescopio Effelsberg tambie´n con una dia´metro de 100 m y operando entre 0.3 y
95.5 GHz. En comparacio´n con los datos antiguos, los recientes barridos especrales proporcionan
taman˜os de haz ma´s pequen˜os (10′′-20′′) los cuales permiten observar por separado fuentes muy
cercanas entre s´ı1 (por ejemplo, el nu´cleo caliente de Orio´n y la nube ambiente compacta; Sgr
B2N y Sgr B2M). Adema´s, los datos tomados a altas frecuencias permiten medir transiciones
rotacionales con energ´ıas altas, proporcionando as´ı valiosa informacio´n sobre las zonas ma´s
calientes y densas cercanas a los YSOs, que adema´s son ricas en mole´culas orga´nicas. Las Figs.
4.1 and 4.2 muestran diferentes barridos espectrales los cuales ilustran la riqueza qu´ımica de las
regiones observadas. La Tabla 4.1 muestra algunos de los barridos de objetos estelares jo´venes
llevados a cabo recientemente en ondas (sub)milime´tricas.
Las observaciones interferome´tricas, en las que se utilizan simulta´neamente varios
1El poder de resolucio´n de un telescopio depende de dos para´metros: de la longitud de onda, λ, observada y
de su dia´metro, d, (medido en las mismas unidades que la longitud de onda) de tal forma que cuanto ma´s grande
es e´ste, mayor poder de resolucio´n. En particular, cuanto ma´s pequen˜a es λ, mayor resolucio´n segu´n la expresio´n:
Θmin=206265 (λ/d), siendo Θmin el a´ngulo mı´nimo que se puede resolver o la resolucio´n del telescopio. El valor
206265 es el nu´mero de segundos de arco en un radia´n.
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Figura 4.1: Parte de un barrido espectral realizado hacia G29.96-0.02 con el interfero´metro SMA. Fuente:
Beuther et al. (2007).
Figura 4.2: Barrido espectral del objeto protobinario de baja masa IRAS 16293-2422 obtenido a 1 mm con el
telescopio 30m de IRAM y a 0.8 mm con el telescopio James Clerk Maxwell. Fuente: Caux et al. (2005).
radiotelescopios de antena u´nica, han sido realizadas desde principios de los an˜os 90. Sin embargo
el nu´mero de estudios qu´ımicos interferome´tricos se ha visto limitado debido a los elevados
tiempos de observacio´n necesarios al trabajar con resoluciones altas y a los anchos de banda
relativamente estrechos de los espectro´metros hasta hace unos an˜os. Uno de los interfero´metros
disponibles en la actualidad es el Very Large Array (VLA) situado en las Llanuras de San
Agust´ın en Nuevo Me´xico (EEUU). Dispone de 27 radio antenas cada una con un dia´metro de
25 metros. Con una resolucio´n angular ma´xima de 0.05′′, el VLA opera en el rango de frecuencias
comprendido entre los 73 MHz y los 50 GHz. Este interfero´metro sirve actualmente de centro de
control del Very Long Baseline Array (VLBA), un alineamiento de 10 antenas de 25 m situadas
desde Hawaii a las Islas Vı´rgenes de Estados Unidos, siendo as´ı el instrumento astrono´mico ma´s
grande del mundo que opera a tiempo completo. Otro de los interfero´metros a destacar es el
SubMillimeter Array (SMA) situado en la Isla de Mauna Kea en Hawaii. Esta´ formado por 8
antenas, con una separacio´n ma´xima de 508 m, y las frecuencias cubiertas van desde los 180 a los
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700 GHz, proporcionando una resolucio´n angular de 0.25′′ a 350 GHz. En Europa se encuentra
el interfero´metro del Plateau de Bure situado en los Alpes franceses. Cubriendo el rango 80-371
GHz, con este interfero´metro se alcanza una resolucio´n de 0.8′′ a 100 GHz y de ∼0.35′′ a 230
GHz. Consta de 6 antenas de 15 m de dia´metro cada una (siendo la separacio´n ma´xima entre
antenas de 760 m), aunque a trave´s del proyecto NOEMA se pretende construir 6 nuevas antenas
que estara´n en pleno funcionamiento, segu´n la previsio´n, antes del an˜o 2020.
Sin embargo, es ALMA (Atacama Large (sub)Millimeter Array) el nuevo observatorio
que ha revolucionado la interferometr´ıa moderna. Se trata de un interfero´metro fruto de la
asociacio´n internacional entre Europa, Norteame´rica y Asia del Este en colaboracio´n con Chile,
el cual se localiza a ma´s de 5.000 m de altura en el desierto de Atacama. Constara´ de un total
de 66 antenas de entre 7 y 12 m de dia´metro que pueden alcanzar una separacio´n de hasta 16
km. ALMA esta´ disen˜ado para operar entre 31 y 950 GHz aproximadamente, a trave´s de 10
bandas, proporcionando una muy alta sensibilidad, una resolucio´n angular ma´xima de 0.005′′
(10 veces mejor que el telescopio espacial Hubble) y una resolucio´n espectral de hasta 31 kHz.
4.2 Estudios espectrosco´picos y bases de datos
4.2.1 Espectroscop´ıa rotacional
La mayor´ıa de las mole´culas detectadas en el medio interestelar y circunestelar han
sido observadas a trave´s de sus l´ıneas rotacionales. Los espectros rotacionales de un elevado
nu´mero de mole´culas han sido estudiados en los laboratorios por espectroscopistas desde finales
de los an˜os 30. El rango de frecuencia ma´s estudiado ha sido desde 1 a 40 GHz, con so´lo unos
pocos grupos trabajando a frecuencias mayores.
La interpretacio´n de los espectros por parte de espectroscopistas tiene lugar mediante
operadores del Hamiltoniano2 efectivo, los cuales describen el movimiento rotacional de un
cuerpo (casi) r´ıgido en presencia de movimientos vibracionales de mayor frecuencia. Para
mole´culas no lineales, los operadores son desarrollados a lo largo de los ejes principales (a, b, c)
de las mole´culas (Gordy & Cook 1984, Townes & Schawlow 1955). E´stas a su vez pueden ser
divididas en mole´culas no lineales esfe´ricas (con los tres momentos de inercia iguales), sime´tricas
(con dos momentos iguales) y asime´tricas (con los tres momentos de inercia distintos). El
Hamiltoniano efectivo es normalmente escrito como una expresio´n en te´rminos de productos de
los operadores de momento angular. Para todas las mole´culas, los niveles de energ´ıa pueden
ser escritos como una funcio´n de las constantes espectrosco´picas, constituidas por una o ma´s
constantes rotacionales, A≥B≥C, que son los inversos de los momentos de inercia (IA≤IB≤IC)
en unidades apropiadas (frecuencia o nu´mero de onda), y las constantes de distorsio´n centr´ıfuga.
Las interacciones entre el esp´ın electro´nico y el momento angular orbital (estructura) o con el
momento angular del esp´ın nuclear (estructura hiperfina) dividen los niveles de energ´ıa rotacional
en multipletes, ayudando as´ı a la identificacio´n de mole´culas. Una vez que los niveles de energ´ıa
son obtenidos, las diferencias energe´ticas entre pares de niveles conectados por momentos de
transicio´n dipolar ele´ctrica diferentes de cero dan lugar a las frecuencias de l´ıneas espectrales,
mientras que los elementos de la matriz dipolar producen las intensidades. Las reglas de seleccio´n
dependen de la direccio´n de las componentes del momento dipolar. Cuanto ma´s a´tomos posean
las mole´culas, mayores sus momentos de inercia y ma´s pequen˜as sus constantes rotacionales,
ma´s denso sera´ el espectro.
2El Hamiltoniano es el observable que describe, desde el punto de vista cua´ntico, el estado energe´tico de una
mole´cula.
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Tabla 4.1: Lista de algunos de los barridos espectrales ma´s recientes realizados en el sub-milime´trico.
APEX, Atacama Pathfinder Experiment 12m; ARO, Arizona Radio Observatory Kitt Peak 12m; CSO, Caltech
Submillimeter Observatory 10m; GBT, Green Bank Telescope 100m; IRAM, Institute Radio Astronomie
Millimetrique 30m; JCMT, James Clerk Maxwell Telescope 15m; NRAO, National Radio Astronomical Observatory
12m, ahora llamado ARO 12m; SEST, Swedish-ESO Submillimetre Telescope 15m; SMT, ARO SubMillimeter
Telescope 10m; TRAO, Taeduk Radio Astronomy Observatory 14m. Fuente: Herbst & van Dishoeck (2009).
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Las constantes pueden ser usadas para predecir las frecuencias de otras l´ıneas medidas
en el laboratorio. Adema´s, incorporando estas nuevas l´ıneas en los ajustes, pueden obtenerse
tambie´n constantes ma´s exactas. Eventualmente, las constantes pueden ser usadas para predecir
l´ıneas que no han sido estudiadas en el laboratorio, aunque las predicciones que involucran
nu´meros cua´nticos rotacionales ma´s altos que los medidos tienen asociados un error ma´s
grande por la falta de constantes de distorsio´n. Las transiciones que involucran nu´meros
cua´nticos rotacionales altos generalmente ocurren a frecuencias mayores que las de bajos nu´meros
cua´nticos, por tanto es dif´ıcil predecir con exactitud las l´ıneas con frecuencias altas.
4.2.2 Bases de datos
Cuando se realizan observaciones de l´ıneas espectrales, e´stas son ma´s fa´ciles de
reconocer cuando se dispone de bases de datos de transiciones rotacionales. En ellas
se puede encontrar tanto los nu´meros cua´nticos de la transicio´n correspondiente y las
frecuencias, as´ı como las fuerzas de l´ınea (tanto la medida como la predicha) para
las l´ıneas rotacionales de muchas especies. Algunas de estas bases ma´s conocidas son
el cata´logo JPL (http://spec.jpl.nasa.gov/home.html), la Cologne Database for Molecular
Spectroscopy (CDMS, http://www.astro.uni-koeln.de/site/vorhersagen/), la base de datos
Lovas/NIST (http://physics.nist.gov/PhysRefData/Micro/Html/contents.html) y el reciente
cata´logo de Japo´n llamado Toyama Microwave Atlas disponible en (http://www.sci.u-
toyama.ac.jp/phys/4ken/atlas/). El interfero´metro ALMA cuenta tambie´n con su propia base
de datos conocida como Splatalogue Database for Astronomical Spectroscopy, la cual contiene
una recopilacio´n de los cata´logos citados anteriormente, as´ı como un ana´lisis espectrosco´pico de
mole´culas detectadas en el espacio.
Las bases de datos, aunque son muy u´tiles, tienden a ser incompletas por diferentes
razones. Debido al pequen˜o apoyo econo´mico con el que cuentan, las nuevas incorporaciones
y actualizaciones suelen ser lentas. Adema´s, en estas bases de datos por lo general se suele
encontrar mucha informacio´n de mole´culas existentes en el medio interestelar que han sido
detectadas en numerosas fuentes, pero poca informacio´n de mole´culas inusuales.
4.3 Barridos espectrales sobre Orio´n KL
Orio´n KL es una de las regiones del cielo mejor estudiadas por su proximidad,
luminosidad y riqueza qu´ımica. De hecho, en la bibliograf´ıa pueden encontrarse un gran nu´mero
de barridos espectrales sobre esta regio´n cubriendo un rango ancho de frecuencias: 42.3-43.6 GHz
Goddi et al. (2009), 72-91 GHz Johansson et al. (1984), 70-115 GHz Turner (1991), 80-115.5
GHz, 130-179 GHz y 197-281 GHz Tercero et al. (2010), 130-170 GHz Remijan et al. (2008),
138.3-150.7 GHz Lee et al. (2001), 150-160 GHz Ziurys & McGonagle (1993), 159.7-164.7 GHz
Lee & Cho (2002), 215-247 GHz Sutton et al. (1985), 216-242 GHz Blake et al. (1986), 247-263
GHz Blake et al. (1987), 257-273 GHz Greaves & White (1991), 200.7-202.3, 203.7-205.3 y
330-360 GHz Jewell et al. (1989), 260-328 GHz Yoshida & Phillips (2005), 325-365 GHz Schilke
et al. (1997), 342-359 GHz White et al. (1986), 334-343 GHz Sutton et al. (1995), 455-507 GHz
White et al. (2003), 480-1907 GHz (con dos rangos sin observar 1280-1430 GHz y 1540-1570
GHz) Bergin et al. (2010), 486-492 y 541-577 Olofsson et al. (2007) y Persson et al. (2007),
607-725 GHz Schilke et al. (2001), 795-903 GHz Comito et al. (2005), 190-900 GHz Serabyn &
Weisstein (1995).
Los barridos espectrales de Sutton et al. (1985) y Blake et al. (1986, 1987), incluidos en
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la tesis de este u´ltimo, fueron unos de los primeros realizados sobre la nube molecular de Orio´n.
Llevados a cabo con el Owens Valley Radio Observatory (OVRO), contienen emisio´n de ma´s de
25 especies diferentes. Un ana´lisis global de las abundancias observadas mostro´ la existencia
de varias componentes cinema´ticamente diferentes que adema´s tambie´n presentaban distintas
composiciones qu´ımicas. El ana´lisis de las zonas ma´s centrales de OMC-1 revelo´ que su qu´ımica
estaba alterada por la presencia de flujos de alta velocidad procedentes de estrellas jo´venes
embebidas dentro del interior de la nube molecular. G. J. White tambie´n realizo´ un barrido
espectral de Orio´n en los an˜os 80 cubriendo frecuencias mayores que los anteriores autores.
Detecto´ 22 transiciones de 14 especies diferentes, siendo 16 de ellas reportadas por primera vez
en este trabajo. Adema´s tambie´n reporto´ la presencia de l´ıneas no identificadas y realizo´ mapas
de la regio´n a partir de diferentes transiciones. Ya en los an˜os 90, Serabyn & Weisstein (1995)
hicieron un barrido espectral cubriendo 360 GHz del rango de frecuencias 190-900 GHz (el 51%
del rango fue analizado). En e´l encontraron que las l´ıneas de CO eran las ma´s brillantes. Por su
parte, P. Schilke et al. (1997) encontraron que la mole´cula que domina la emisio´n integrada es
SO2, seguida por SO. Adema´s, encontraron que el mayor nu´mero de l´ıneas proced´ıa de rotores
orga´nicos como HCOOCH3, CH3CH2CN y CH3OCH3, aunque su contribucio´n al flujo total es
irrelevante. Tambie´n aportaron la primera deteccio´n del estado vibracionalmente excitado de
HCN ν2=2 con energ´ıa por encima de los 2.000 K. Algunos an˜os ma´s tarde, aparecieron los
barridos espectrales de Orio´n cubriendo so´lo frecuencias por encima de los 600 GHz, como es el
caso de Schilke et al. (2001) y Comito et al. (2005). En el barrido de este u´ltimo se concluyo´
que la mole´cula de CO no es la principal responsable del enfriamiento a longitudes de onda
submilime´tricas, sino que son SO2 y CH3OH las ma´s responsables. A parte de deducir una
temperatura para el nu´cleo caliente de unos 250 K, cuyo espectro molecular calificaron como
extremadamente rico, Comito et al. (2005) tambie´n asociaron la regio´n de la nube ambiente
compacta con la emisio´n de mole´culas ricas en ox´ıgeno, tales como HCOOCH3. Por otro lado,
tambie´n cabe destacar los barridos espectrales llevados a cabo sobre Orio´n KL a frecuencias au´n
ma´s altas en el infrarrojo lejano mediante el telescopio espacial ISO. Entre ellos se encuentra el
barrido realizado por Lerate et al. (2006) en el rango 44-188 µm, en el que el espectro obtenido
estaba dominado por las especies moleculares H2O, OH y CO, y en el que adema´s se detectaron
de forma tentativa por primera vez en el infrarrojo lejano las especies HDO y H3O
+. Tambie´n
destacan los barridos espectrales llevados a cabo por Goicoechea et al. (2006), cubriendo el
rango 48-115 µm con observaciones de OH, y Cernicharo et al. (2006) entre 43 y 197 µm con la
deteccio´n de ma´s de 70 l´ıneas rotacionales de vapor agua (incluyendo los iso´topos 18O y 17O),
cuya emisio´n/absorcio´n procede de un flujo de gas expandie´ndose a unos 25 km s−1. A partir
de los resultados obtenidos, concluyeron adema´s que la formacio´n de agua podr´ıa haber tenido
lugar en el plateau por reacciones de tipo neutro-neutro en la fase gas.
A parte de estos barridos espectrales sobre Orio´n KL, destacamos principalmente los
realizados por Tercero et al. (2010) y Bergin et al. (2010) con los telescopios 30 m IRAM
y Herschel, respectivamente (ver Cap´ıtulo 5, Sect. 5.1, y Cap´ıtulo 6, Sect. 6.2, para una
explicacio´n detallada de cada barrido y de los instrumentos usados en cada caso), en los cuales
esta´ basada la presente tesis, y cuyos ana´lisis esta´n estructurados en el estudio de familias de
mole´culas. En esta tesis nos centramos en el estudio de dos familias de mole´culas: la que contiene
el grupo -SO (Parte II) y la familia formada principalmente por ciano(di)acetileno (Parte III).
Para ambos casos estudiamos tanto la emisio´n de l´ıneas rotacionales y vibracionales, as´ı como
los diferentes iso´topos. Adema´s, tambie´n proporcionamos l´ımites superiores para las densidades
de columna de algunas de las especies de estas familias no detectadas en los barridos, pero
con intere´s astrof´ısico. En nuestro estudio tambie´n incluimos un ana´lisis exhaustivo de cara´cter
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LA EMISIO´N DE AZUFRE EN ORIO´N KL

Cap´ıtulo 5
La emisio´n de SO y SO2 detectada
con el radiotelescopio 30 m de IRAM
En este cap´ıtulo se analiza la emisio´n de SO y SO2 en las diferentes componentes espectrales
de Orio´n KL, a trave´s del barrido espectral realizado con el radiotelescopio 30 m de IRAM a
longitudes de onda de 3, 2 y 1.3 mm. Para ello se analizan las l´ıneas de emisio´n de estas mole´culas
y sus iso´topos, tanto del estado fundamental como vibracional. Tambie´n se analiza la distribucio´n
espacial de la emisio´n en Orio´n KL mediante un cartografiado de 2′×2′ alrededor de la fuente
IRc2. El estudio llevado a cabo se presenta mediante el art´ıculo A line confusion-limited
millimeter survey of Orion KL. III. Sulfur oxide species publicado en la revista Astronomy
& Astrophysics. Al final del cap´ıtulo se describen los principales resultados obtenidos.
5.1 Barrido espectral con el telescopio 30 m IRAM
El barrido espectral de Tercero et al. (2010), sobre el cual esta´ basado este cap´ıtulo
de la tesis, fue observado entre Septiembre de 2004 y Abril de 2005, apuntando hacia la fuente
IRc2, α2000=5
h35m14.5s, δ2000=-5
◦22′30.0′′. Este barrido cubre el rango 80-115.5 GHz (3 mm),
130-179 GHz (2 mm) y 197-281 GHz (1.3 mm), de los cuales 35 GHz nunca hab´ıan sido cubiertos
en un barrido de alta resolucio´n espectral. A parte de cubrir un rango ancho de frecuencias,
este barrido espectral presenta una gran densidad de l´ıneas espectrales. En concreto, se han
detectado en e´l ma´s de 15.000 l´ıneas, de las que ∼10.000 han sido ya identificadas. Algunas
de las l´ıneas presentan temperaturas de antena menores de 0.05 K (siendo 0.02 K el l´ımite de
deteccio´n). Esto ha permitido la deteccio´n de mole´culas poco abundantes imposibles de detectar
en barridos espectrales anteriores. Con este barrido fue tambie´n posible alcanzar el l´ımite de
confusio´n de l´ınea, en cuanto a la relacio´n sen˜al/ruido se refiere1. La gran densidad de l´ıneas
moleculares obtenidas en los espectros (ver Figs. 5.1, 5.2 y 5.3, donde se muestran los espectros
obtenidos a 1.3, 2 y 3 mm, respectivamente) es debida a la proximidad de Orio´n KL y a que
muchas de las mole´culas que componen el gas de esta regio´n del cielo presentan su ma´ximo de
emisio´n en las frecuencias cubiertas por este barrido. Por ello se observo´ tambie´n la presencia
de un gran nu´mero de iso´topos para cada mole´cula, as´ı como diferentes estados vibracionales,
proporcionando todos ellos informacio´n valiosa sobre las condiciones de la regio´n; los iso´topos
emiten, generalmente, l´ıneas o´pticamente delgadas lo que hace posible el ca´lculo de densidades
de columna de las regiones ma´s internas y densas sin problemas de opacidad, facilitando as´ı la
interpretacio´n de los resultados. En cambio los estados vibracionales, dada su elevada energ´ıa,
permiten calcular temperaturas de vibracio´n a partir de las cuales es posible obtener informacio´n
sobre el transporte de radiacio´n en la regio´n.
Los receptores de polarizacio´n dual ABCD usados en las observaciones permitieron
cubrir una anchura de banda de 1 GHz con una resolucio´n de 1.25 MHz en la banda de 3 mm
y simulta´neamente, cubrir tambie´n 1 GHz con la misma resolucio´n en la banda del 1.3 mm,
1El l´ımite de confusio´n se alcanza en aquellos rangos de frecuencia en los que la densidad de l´ıneas es tan alta
que unas se solapan con otras haciendo imposible distinguir el ruido del espectro originado por los receptores,
la atmo´sfera, la te´cnica de observacio´n, etc. Es decir, son rangos espectrales en los que so´lo se observa un gran
nu´mero de l´ıneas solapadas.
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Figura 5.1: Panel superior: barrido espectral de Orio´n KL a 1.3 mm. Se muestra un zoom de la intensidad total
para poder apreciar mejor la densidad de l´ıneas. Panel inferior: identificacio´n de las l´ıneas de emisio´n presentes en un
ancho de banda de este barrido de 1 GHz. Fuente: Tercero et al. (2010).
Figura 5.2: Panel superior: barrido espectral de Orio´n KL a 2 mm. Se muestra un zoom de la intensidad total
para poder apreciar mejor la densidad de l´ıneas. Panel inferior: identificacio´n de las l´ıneas de emisio´n presentes en un
ancho de banda de este barrido de 1 GHz. Fuente: Tercero et al. (2010).
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Figura 5.3: Panel superior: barrido espectral de Orio´n KL a 3 mm. Se muestra un zoom de la intensidad total
para poder apreciar mejor la densidad de l´ıneas. Panel inferior: identificacio´n de las l´ıneas de emisio´n presentes en un
ancho de banda de este barrido de 1 GHz. Fuente: Tercero et al. (2010).
de tal forma que en unos 10 minutos de tiempo de integracio´n fue posible obtener un espectro
donde las l´ıneas con temperaturas de antena de unos 0.02 K se situaban por encima del l´ımite de
deteccio´n2 (3σ). Debido a las altas temperaturas de antena de algunas l´ıneas, especialmente las
de CO y SO2 (a 80 y 40 K, respectivamente) se detecto´ contaminacio´n espectral procedente de la
llamada banda imagen. Para identificar la emisio´n procedente de esta banda, una vez observados
los espectros a una frecuencia dada durante 10 minutos cada uno, se desplazo´ el centro de los
receptores 20 MHz y se integro´ de nuevo durante el mismo tiempo. La superposicio´n de ambos
espectros finales, teniendo en cuanta las frecuencias, revelo´ la presencia de l´ıneas no coincidentes
entre ambos espectros. Estas l´ıneas proced´ıan, pues, de la banda imagen y fueron eliminadas. A
continuacio´n los espectros fueron sumados durante el proceso de reduccio´n de datos, obteniendo
as´ı un tiempo de integracio´n total de unos 20 minutos por configuracio´n. Las temperaturas de
sistema durante las observaciones fueron de entre 100 y 350 K para los receptores a 3 mm, de
200-500 K para los receptores a 2 mm y de 200-800 K para los de 1.3 mm, dependiendo de la
frecuencia concreta, las condiciones meteorolo´gicas y la elevacio´n de la fuente.
La identificacio´n de las l´ıneas se llevo´ a cabo manualmente, dado el gran nu´mero de
solapamientos, usando el cata´logo de J. Cernicharo el cual contiene 4.013 especies moleculares.
Se realizo´ de manera sistema´tica avanzando en frecuencia y considerando todas las caracter´ısticas
espectrales con temperaturas de antena corregidas por absorcio´n atmosfe´rica mayores de 0.02
K. El proceso de reduccio´n de datos, as´ı como el de identificacio´n de las primeras 14.000
l´ıneas duro´ ma´s de dos an˜os y fue llevado a cabo por Tercero et al. (2010). Este proceso
de identificacio´n, el cual sigue todav´ıa abierto, se hace posible gracias a los espectros de rotacio´n
2Una l´ınea espectral con intensidad igual o superior a 3σ tiene un 99.75% de probabilidad de que se vuelva a
observar en el futuro. Se trata de un valor esta´ndar dado por las probabilidades estad´ısticas de la distribucio´n
normal o de Gauss. Por debajo de 3σ se considera que lo que se detecta es ruido.
74 5. La emisio´n de SO y SO2 detectada con el radiotelescopio 30 m de IRAM
teo´ricos proporcionados por espectroscopistas de diferentes laboratorios, destacando el Grupo
de Espectroscop´ıa Molecular de la Universidad de Valladolid. El ana´lisis de las observaciones se
ha llevado a cabo a trave´s del estudio de diferentes familias de especies moleculares. La primeras
familias analizadas fueron las que conten´ıan el grupo -CS y aquellas especies conteniendo silicio,
lo cual dio lugar a los dos primeros art´ıculos publicados sobre este barrido espectral, Tercero et
al. (2010) y Tercero et al. (2011), respectivamente, (contenidos tambie´n en la tesis de Bele´n
Tercero, 2012).
5.2 Ana´lisis de la emisio´n de SO y SO2
Siguiendo con el estudio comenzado por Bele´n Tercero sobre Orio´n KL, en esta tesis se
han analizado dos familias de mole´culas ma´s. La primera familia es la formada por el mono´xido
de azufre (SO) y el dio´xido de azufre (SO2). SO fue detectado por primera vez en el espacio por
Gottlieb & Ball (1973). En particular, detectaron su emisio´n en siete fuentes: Orio´n A, NGC
2024, NGC 2264, Heiles cloud 4, Sgr B2, W 51 y DR 21. Los niveles de rotacio´n del mono´xido de
azufre esta´n caracterizados por el momento angular, representado mediante el nu´mero cua´ntico
N , y el momento angular total, J , el cual incluye la contribucio´n del momento angular de dos
electrones desapareados. En esta mole´cula, el a´tomo de azufre y el de ox´ıgeno esta´n unidos
mediante un enlace doble cuya longitud es de ∼148 pm. El dio´xido de carbono, descubierto en
Orio´n por Snyder et al. (1975), es una mole´cula asime´trica cuyos niveles de energ´ıa rotacional
esta´n caracterizados por tres nu´meros cua´nticos J , K−1 y K+1. Presenta dos enlaces dobles
(Fig. 5.4) separados por un a´ngulo de 119◦. La Fig. 5.5 muestra los niveles ma´s bajos de energ´ıa
para SO y SO2. Para el mono´xido de azufre se han realizado varios estudios espectrosco´picos
(Green & Chapman 1978, Green 1994, Lique et al. 2006) a partir de los cuales se han deducido
coeficientes colisionales para diferentes rangos de temperaturas. Sin embargo, para el dio´xido
de azufre so´lo se dispone de coeficientes colisionales para una energ´ıa ma´xima de 90 K y una
temperatura cine´tica ma´xima de 30 K (Cernicharo et al. 2011).
Tanto SO como SO2 presentan l´ıneas de emisio´n intensas en el barrido espectral
observado con el telescopio 30 m IRAM, por lo que tambie´n se detecto´ fa´cilmente la presencia de
algunos de sus iso´topos. En particular, se han detectado 68 l´ıneas de SO, 34SO, 33SO y S18O, y
653 l´ıneas de SO2,
34SO2,
33SO2, SO
18SO y del estado vibracional SO2 ν2=1. En primer lugar, se
presenta un ana´lisis inicial de la emisio´n de SO y SO2 mediante la descomposicio´n de sus l´ıneas de
Figura 5.4: Parte inferior: estructura de la mole´cula SO (izquierda). Estructura de la mole´cula SO2
(derecha). El color amarillo representa los a´tomos de azufre y el color rojo los a´tomos de ox´ıgeno. Parte superior:
estructura de Lewis y longitud de los enlaces para la mole´cula de SO (izquierda) y la de SO2 (derecha). Fuente:
http:www.100ciaquimica.nettemastema11punto7a.htm.
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Figura 5.5: Niveles de energ´ıa ma´s bajos para SO (izquierda) y SO2 (derecha). Fuente: niveles de SO
obtenidos de Gottlieb & Ball (1973). Niveles de SO2 obtenidos de Snyder et al. (1975).
emisio´n con el uso de ajustes gaussianos, obteniendo as´ı los para´metros espectrales de anchura de
la l´ınea a media potencia, velocidad radial e intensidad para cada componente ajustada. Adema´s,
se han construido diagramas rotacionales (ver Sec. A.3.1 en el Ape´ndice para una explicacio´n
detallada sobre esta herramienta) asumiendo que la emisio´n es o´pticamente delgada, para as´ı
obtener la temperatura rotacional de cada componente. Por otro lado, se muestran tambie´n
mapas de 2′×2′ alrededor de la fuente IRc2 con el fin de estudiar la distribucio´n espacial de
estas mole´culas a lo largo de la nube, as´ı como su dina´mica. Posteriormente, se presenta un
ana´lisis ma´s exhaustivo de la emisio´n de SO y SO2, utilizando el co´digo de transferencia radiativa
Madex (ver Sec. A.4.1 en el Ape´ndice) desarrollado por J. Cernicharo (2012). En e´l es posible
asumir equilibrio termodina´mico local, ETL, o la existencia de una gradiente de velocidades3,
LVG, para el cual es necesario conocer los coeficientes colisionales de cada mole´cula. Dado que
para SO2 so´lo se dispone de coeficientes colisionales para energ´ıas de hasta 90 K, tal y como se
ha mencionado anteriormente, en este estudio se ha asumido para esta mole´cula la aproximacio´n
de equilibrio termodina´mico local en todas las componentes de Orio´n KL, mientras que para
SO se ha considerado la presencia de un gradiente de velocidad y por tanto se ha asumido
aproximacio´n LVG (excepto para el nu´cleo de la nube donde tambie´n se considera ETL dada la
densidad tan alta que puede encontrarse en su interior). El objetivo de usar el co´digo Madex
es poder caracterizar con ma´s precisio´n las condiciones f´ısicas y qu´ımicas de cada componente
de la nube molecular a trave´s de las densidades de columna de cada especie, as´ı como de sus
abundancias isoto´picas y moleculares.
A continuacio´n se muestra el art´ıculo donde se recoge el estudio sobre la emisio´n de
3Ver en el Ape´ndice las Secs. A.3 y A.4 para una explicacio´n detallada sobre las aproximaciones ETL y LVG,
respectivamente.
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SO y SO2 en Orio´n KL realizado a partir del barrido espectral obtenido con el telescopio 30 m
de IRAM. Al final del cap´ıtulo, se detallan los resultados obtenidos.
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5.3 Resultados
El art´ıculo A line confusion-limited millimeter survey of Orion KL. III. Sulfur oxide
species presenta un estudio global de la emisio´n de SO y SO2 en las diferentes componentes
de la nube molecular Orio´n KL, observada con el barrido espectral realizado con el telescopio
30 m IRAM, publicado en Tercero et al. (2010). Del ana´lisis de las ma´s de 700 l´ıneas de
emisio´n observadas de SO, 34SO, 33SO, S18O, SO2,
34SO2,
33SO2 y SO
18O, as´ı como del estado
vibracionalmente excitado SO2 ν2=1, los principales resultados obtenidos son:
• Las componentes de plateau a alta y baja velocidad (∼12 km s−1 y ∼6 km s−1,
respectivamente) afectadas por la accio´n de choques procedentes de flujos, son las
responsables de la emisio´n de SO y SO2 para transiciones bajas e intermedias (J<20).
Para las transiciones J>20, la emisio´n esta´ dominada por el nu´cleo caliente.
• Presencia de un pico de emisio´n en los perfiles de SO y SO2 centrado a 20.5 km s
−1. La
emisio´n procede de una componente espectral estrecha (con ancho de l´ınea ∼7.5 km s−1),
con un dia´metro menor de 9′′ (ma´s pequen˜a que el taman˜o del haz del telescopio 30 m
IRAM a alta frecuencia) y una temperatura rotacional inferior a los 100 K. Un estudio de
la intensidad de l´ınea integrada revela que e´sta disminuye conforme aumenta la frecuencia.
Los cocientes de abundancia SO/SO2 relativos a los iso´topos
34S and 33S descartan que
este pico de emisio´n se trate de un efecto qu´ımico o de algu´n efecto de opacidad.
• Los mapas realizados para diferentes transiciones de SO, SO2,
34SO y 34SO2 revelan una
emisio´n elongada a lo largo de la direccio´n noreste-suroeste (NE-SO), especialmente en el
rango de velocidades 10-14 km s−1, cuyas l´ıneas son las ma´s anchas, sugiriendo que el gas
de esta componente se esta´ expandiendo en la direccio´n NE-SO.
• La comparacio´n de las densidades de columna de SO y SO2, as´ı como de las abundancias
moleculares, obtenidas a trave´s del uso del co´digo de transferencia radiativo Madex indican
que SO2 es ma´s abundante que SO en el nu´cleo caliente y denso de Orio´n KL. Por
el contrario, SO resulta ma´s abundante en el plateau que SO2. Estos resultados son
confirmados tambie´n a partir del cociente de las densidades de columna del iso´topo 34S.
• Se sugiere la presencia de una gradiente de temperatura en el nu´cleo caliente de Orio´n
KL, dada la dificultad de ajustar los perfiles de l´ınea de las 166 transiciones de SO2
observadas en este barrido espectral (especialmente aquellas con energ´ıas mayores de 700
K) asumiendo una u´nica temperatura cine´tica de T=220 K. Con observaciones a mayores
frecuencias ser´ıa posible obtener conclusiones ma´s firmes al respecto.
• Determinacio´n, usando Madex, de l´ımites superiores para las densidades de columna de
los siguientes iso´topos y estados vibracionales de SO y SO2 no detectados en este barrido
espectral: S17O, 36SO, 34S18O, SO17O y 34SO2 ν2=1.
• Determinacio´n de l´ımites superiores para las densidades de columna de las siguientes
especies conteniendo azufre que no han sido detectadas en este barrido espectral: SO+,




La emisio´n de SO y SO2 detectada
con los telescopios Herschel y 30 m
IRAM
En este cap´ıtulo se presenta una ampliacio´n del ana´lisis de la emisio´n de SO y SO2 realizado en
el cap´ıtulo previo. Aqu´ı se estudia la emisio´n de estas dos especies en Orio´n KL considerando
simulta´neamente dos barridos espectrales, el llevado a cabo por Tercero et al. (2010) con el
telescopio 30 m de IRAM y el llevado a cabo por Bergin et al. (2010) con el telescopio espacial
Herschel, cubriendo el rango de frecuencias 80-1.900 GHz, el cual es el mayor cubierto hasta la
fecha. Este trabajo es en realidad una colaboracio´n que forma parte de un estudio ma´s amplio
sobre las condiciones f´ısicas de Orio´n KL, en el que se analiza la emisio´n de 35 mole´culas.
En e´l participan diferentes grupos del campo de la Astroqu´ımica procedentes de diferentes
instituciones, tales como el Department of Astronomy of the Universidad de Michigan y The
infrared Processing and Analysis Center of the California Institute of Technology entre otros.
La mayor parte de este estudio esta´ contenido en el art´ıculo Herschel observations of EXtra-
Ordinary Sources: analysis of the HIFI 1.2 THz wide spectral survey towards Orion KL. I.
methods, que ha sido enviado a la revista The Astrophysics Journal y cuyo autor principal es
Nathan R. Crockett.
6.1 El telescopio espacial Herschel
El telescopio Herschel fue construido por la Agencia Espacial Europea (ESA) y lanzado
al espacio en 2009. Con un dia´metro de espejo de 3.5 m, fue el telescopio espacial ma´s grande
hasta la fecha proporcionando as´ı una resolucio´n espacial elevada (ver la Fig. 6.1 para comparar
con otros telescopios). Herschel fue disen˜ado para realizar fotometr´ıa y espectroscop´ıa en el
rango 55-671 µm, es decir, en todo el infrarrojo lejano y parte del rango submilime´trico,
a trave´s de tres instrumentos (PACS, HIFI y SPIRE). Este rango incluye observaciones a
frecuencias mayores de 1 THz, imposibles de observar desde la Tierra debido a la atenuacio´n
atmosfe´rica. Las ma´s de 11000 horas de observacio´n disponibles fueron divididas entre dos
programas: el programa con tiempo abierto para cualquier propuesta (OT) y el programa de
tiempo garantizado (GT). Este u´ltimo fue pensado para garantizar la realizacio´n de proyectos
con intere´s general para la comunidad cient´ıfica y conto´ con ma´s de 5.800 horas de observacio´n.
Este programa de tiempo garantizado se divide a su vez en cinco bloques: Sistema Solar,
estrellas, galaxias y AGNs, cosmolog´ıa y formacio´n estelar y medio interestelar. Entre los
proyectos del u´ltimo bloque se encuentra el proyecto HEXOS; Herschel Observations of EXtra-
Ordinary Sources: The Orion and Sgr B2 Star-Forming Regions, con 346.8 horas de observacio´n
programadas, liderado por Edwin Bergin (EEUU). El proyecto HEXOS llevo´ a cabo un barrido
espectral completo entre 480 y 1.900 GHz, en cinco fuentes de las nubes moleculares de Orio´n
y Sagitario B2: Sgr B2(N), Sgr B2 (M), Orio´n KL, Orio´n S y la barra de Orio´n. Dado que
estas fuentes presentan los espectros de emisio´n ma´s ricos obtenidos en regiones de formacio´n
estelar en la Galaxia, el objetivo del programa HEXOS era estudiar, con una sensibilidad sin
precedentes, los procesos f´ısicos y qu´ımicos predominantes en el medio interestelar, incluyendo
fotodisociacio´n, choques y qu´ımica en los granos de polvo y el gas en zonas difusas y densas.
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Figura 6.1: Comparacio´n tridimensional de las resoluciones espaciales y espectrales entre diferentes telescopios:
Alma, Herschel, JWST, VLTI y VLT. Fuente: The synergy between ALMA & Herschel, seminario impartido
por Jose´ Cernicharo en el Instituto de Estructura de la Materia (IEM-CSIC).
Adema´s, la alta excitacio´n, la qu´ımica rica y las elevadas columnas moleculares supon´ıan la mejor
oportunidad para la deteccio´n con Herschel de nuevas mole´culas en el medio interestelar y para
la caracterizacio´n f´ısica (densidad, balance te´rmico, cinema´tica, campo de radiacio´n) y qu´ımica
(abundancias, ionizacio´n, fraccio´n de deuteracio´n, cociente orto-para del agua) del gas de estas
dos extraordinarias nubes moleculares con formacio´n estelar. En definitiva, el objetivo consist´ıa
en estudiar las regiones ma´s brillantes del cielo en el infrarrojo lejano, con los instrumentos ma´s
sensibles y trabajando a frecuencias nunca antes observadas.
6.2 Barrido espectral con el telescopio Herschel/HIFI
Las observaciones de este barrido espectral fueron obtenidas usando el instrumento
HIFI (Heterodyne Instrument for the Far-Infrared) que permite realizar observaciones
heterodinas a frecuencias muy altas con una gran resolucio´n espectral de 125 KHz a 1 MHz
(es decir, mejor que 0.1 km s−1). Este barrido se compone de 18 observaciones, cada una
de las cuales se obtuvo de forma independiente usando un espectro´metro de banda ancha
(WBS) cubriendo todo el rango de frecuencias en diferentes bandas (1a-7b). Dicho rango esta´
comprendido entre los 480 y los 1.900 GHz, con huecos en 1.280-1.430 GHz y 1.540-1.570 GHz.
Durante las observaciones se apunto´ hacia αJ2000=5
h35m14.3s, δJ2000=-5
◦
22′33.7′′ en las bandas
1-5, donde el taman˜o del haz del telescopio era suficientemente grande (∼44-17′′) para incluir
la emisio´n de todas las componentes. Para las bandas 6 y 7, sin embargo, el taman˜o del haz








22′36.5′′). El error de punter´ıa asumido fue de 2′′ (ver Pilbratt et al. 2010 para ma´s
detalles). Todos los datos fueron tomados usando el modo dual beam switch (DBS), de tal forma
que el haz de referencia fue desplazado 3′ al este o al oeste de la posicio´n del objetivo que se
quer´ıa observar.
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Tabla 6.1: Observaciones de Orio´n KL realizadas con el instrumento HIFI a bordo del telescopio espacial Herschel.
Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
Para reducir los datos observados con HIFI se utilizo´ el programa esta´ndar HIPE (Ott
2010), con el que tras una deconvolucio´n de los espectros para obtener un espectro de una sola
banda (SSB), se eliminaron los canales malos o falsas l´ıneas espectrales, se combinaron ambas
polarizaciones (vertical y horizontal) y se corrigieron las l´ıneas de base para cada escaneo.
La Tabla 6.1 lista las diferentes bandas de observacio´n, la fecha de observacio´n, el rango de
frecuencia, el tiempo de integracio´n y el RMS (el cual var´ıa de una banda a otra) de la
temperatura de antena para cada banda. Todos los escaneos fueron corregidos por las eficiencias
de apertura. En el caso de las bandas 1-5, se considero´ la apertura de eficiencia de la fuente
puntual, ya que el haz de Herschel es grande comparado con el taman˜o de la nube ambiente
compacta y del nu´cleo caliente (∼10′′). En cambio para las bandas 6 y 7 se considero´ la eficiencia
del haz principal, dado que su taman˜o es comparable a los de ambas fuentes.
La Fig. 6.2 muestra el barrido espectral completo hacia Orio´n KL obtenido con el
instrumento HIFI, con diferentes zooms para as´ı apreciar la elevada densidad espectral. El
rango cubierto en este barrido, en el que se han identificado 84 iso´topos de 35 mole´culas, es
2.5 veces mayor que el cubierto por el resto de barridos espectrales combinados, lo cual ha
permitido la deteccio´n de miles de l´ıneas y con ellas una mejora sustancial en la determinacio´n
de las condiciones f´ısicas del gas de la regio´n. Adema´s, dado que los datos fueron obtenidos con el
mismo instrumento, la eficiencia fue pra´cticamente uniforme, lo que aumenta considerablemente
la fiabilidad de las intensidades de l´ınea obtenidas.
6.3 Ana´lisis de las observaciones
El ana´lisis de las observaciones fue realizando mediante dos programas: XCLASS1
y Madex (Cernicharo 2012). El programa XCLASS usa las bases de datos CDMS y JPL
1http://www.astro.uni-koeln.de/projects/schilke/XCLASS
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Figura 6.2: Barrido espectral completo hacia Orio´n KL tomado con el telescopio Herschel/HIFI. Se observa




6.3. Ana´lisis de las observaciones 133
para producir un espectro modelado asumiendo equilibrio termodina´mico local (ETL). Los
para´metros de entrada son el dia´metro del telescopio, Dtel, el taman˜o de la fuente, θs, la
temperatura de rotacio´n, T rot, la densidad de columna total, N tot, la velocidad de l´ınea relativa,
vlsr, y el ancho de l´ınea a media potencia, △v. Adema´s, para tener en cuenta la extincio´n debido
al polvo, tambie´n se especifica la densidad de columna total de H2, la opacidad del polvo a 1.3
mm y la ley de potencia de extincio´n del polvo. Informacio´n ma´s espec´ıfica sobre XCLASS,
como por ejemplo ecuaciones usadas en el co´digo, puede ser encontrada en Comito et al. (2005)
y Zernickel et al. (2012). Para el ana´lisis con este programa se asumio´ que todas las mole´culas
emitiendo desde la misma componente tienen el mismo taman˜o de fuente. Este hecho puede
producir que las densidades de columna derivadas este´n sesgadas, sin embargo, el objetivo del
estudio no es un ana´lisis detallado de cada mole´cula, sino un ana´lisis global de todo el espectro,
por lo que la aproximacio´n se considera razonable.
Un conjunto de mole´culas, entre ellas SO y SO2, fue en cambio simulado con el
programa Madex, el cual cuando hay coeficientes de colisio´n disponibles resuelve las ecuaciones
de transferencia radiativa asumiendo la presencia de un largo gradiente de velocidad (LVG),
como se ha mencionado anteriormente.
6.3.1 Emisio´n de SO y SO2
Mi aportacio´n al estudio a gran escala de las condiciones f´ısicas y qu´ımicas de Orio´n
KL llevado a cabo por N. Crockett en su art´ıculo Herschel observations of EXtra-Ordinary
Sources: analysis of the HIFI 1.2 THz wide spectral survey towards Orion KL. I. methods, del
que formo parte como co-autora, es el ana´lisis de la emisio´n de las mole´culas SO y SO2 haciendo
uso de forma simulta´nea de los barridos espectrales observados con los telescopios Herschel y
30 m IRAM. De esta forma se aplica el mismo criterio y los mismos para´metros de co´digo para
modelar a la vez todas las l´ıneas de SO y SO2 observadas en el rango 80-1.900 GHz.
El procedimiento seguido para ajustar un modelo a la emisio´n de cada mole´cula
consistio´ primero en seleccionar una muestra de transiciones con diferentes fuerzas de l´ınea y
energ´ıas que cubrieran el rango entero. Para el caso de SO, con relativamente pocas l´ıneas, dicho
procedimiento fue sencillo, sin embargo para SO2 donde el nu´mero total de l´ıneas detectadas
es mayor de 500 (so´lo para el iso´topo principal), el proceso de seleccio´n fue mucho ma´s lento,
para evitar as´ı considerar l´ıneas mezcladas con otras especies. Una vez hecha la seleccio´n, se
ordenaron las transiciones por orden creciente de energ´ıa (para facilitar la posterior comparacio´n
de resultados) y se procedio´ a realizar un ajuste simulta´neo de la emisio´n para todas las energ´ıas.
Donde fue posible, se uso´ los mismos valores de θs, vlsr, △v, nH2 y temperatura cinee´tica, T kin,
permitiendo as´ı variar so´lo el valor de la densidad de columna entre un ajuste y otro. Este
procedimiento se repitio´ tantas veces como fue necesario hasta obtener la mı´nima diferencia
entre el modelo y las observaciones para el mayor nu´mero de transiciones posibles. Adema´s




18O y las del estado vibracionalmente excitado SO2 ν2=1, de
tal forma que los valores de vlsr, △v y T kin usados en los ajustes de todas las l´ıneas deb´ıan ser
consistentes para todas las especies isoto´picas. La u´nica diferencia entre los modelos fueron pues
las densidades de columna, cuyos cocientes proporcionan las abundancias isoto´picas.
Debido al ampl´ısimo rango de frecuencias cubierto con ambos barridos espectrales y
a la gran cantidad de l´ıneas con transiciones a diferentes energ´ıas de excitacio´n, a la hora de
modelar el nu´cleo caliente de SO2 y el plateau de SO con una u´nica temperatura para cada
componente, los perfiles de las l´ıneas obtenidos con el modelo no reproduc´ıan las observaciones.
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Tabla 6.2: Para´metros f´ısicos adoptados en Madex.
Dia´metro Desplazamiento(IRc2)
Componente fuente IRAM HIFI nH2 TK △v vlsr
(′′) (′′) (′′) (cm−3) (K) (km s−1) (km s−1)
Nube ambiente (ER) 120 0 0 105 60 4 8.5
Nube ambiente compacta (CR) 10 7 3 106 110 3 8
Plateau alta velocidad (HP) 30 4 4 106 100 30 11
Plateau (PL) 20 0 0 5×106 150 25 6
Plateau denso (DP) 7 2 2 5×107 200 25 10
Nu´cleo caliente externo (HC1) 10 2 2 1.5×107 220 10 5.5
Nu´cleo caliente interno (HC2) 7 4 4 5×106 310 7 5.5
20.5 km s−1 comp. 5 3 3 5×106 90 7.5 20.5
En particular, si se obten´ıa un buen ajuste de las l´ıneas relativas a las transiciones de ma´s
alta energ´ıa, el ajuste obtenido para las transiciones bajas sobreestimaba los perfiles de emisio´n
observados. Estas diferencias fueron significativamente evidentes al comparar los resultados
para ambos barridos espectrales. Mientras que el espectro de IRAM requer´ıa componentes
ma´s fr´ıas, ya que la energ´ıa de sus transiciones es menor, el espectro de HIFI, especialmente
el rango de frecuencias mayores de 900 GHz, era mejor reproducido con componentes a mayor
temperatura. Este hecho demostro´ la presencia de un gradiente continuo de temperatura, tal
y como hab´ıa sido sugerido en el ana´lisis del barrido espectral observado so´lo con el telescopio
30 m de IRAM (Cap´ıtulo 5). Por ello, en vez de usar un u´nico perfil de T kin(r), fue necesario
considerar subcomponentes en el plateau y el nu´cleo caliente de Orio´n KL. Los gradientes fueron
organizados de tal forma que conforme decrece el taman˜o de la regio´n aumenta la T kin. La Tabla
6.2 lista las componentes consideradas en el ana´lisis de la emisio´n de SO y SO2 usando Madex
de forma simulta´nea para ambos barridos espectrales, IRAM y Herschel/HIFI.
En cuanto a las incertidumbres asumidas en los ajustes obtenidos, fueron consideradas
las mismas que en el caso del ana´lisis realizado u´nicamente con datos de IRAM: un 25% para los
ajustes de SO y 34SO, y un 35% para 33SO, S18O, SO2,
34SO2,
33SO2 y SO
18O. Es decir, mayor
incertidumbre para SO2 con respecto a SO porque en el primer caso se considera aproximacio´n
ETL para la obtencio´n de ajustes (por falta de coeficientes colisionales para un rango amplio
de temperaturas), mientras que en el segundo caso se asume aproximacio´n LVG. Otros factores
que contribuyen a la incertidumbre de los ajustes son por ejemplo el solapamiento entre l´ıneas
y los posibles errores de punter´ıa.
Dada la gran cantidad de l´ıneas observadas de SO y SO2 en el barrido espectral de
HIFI (ma´s de 1.500), no se han compilado listas con sus transiciones. En vez de eso, se muestra
una seleccio´n de ajustes individuales obtenidos en esta tesis para algunas de las l´ıneas. En
particular, la Fig. 6.3 muestra los ajustes para SO, la Fig. 6.4 para 34SO, la Fig. 6.5 para 33SO,
las Figs. 6.6 and 6.7 los ajustes de SO2, las Figs. 6.8 y 6.9 los de
34SO2, las Figs. 6.10 y 6.11 los
de 33SO2 y las Figs. 6.12 y 6.13 los del estado vibracionalmente excitado SO2 ν2=1. En todas
estas figuras, la representacio´n viene dada por la frecuencia de cada l´ınea (ν) y la temperatura
del haz principal2 (TMB).
2La temperatura del haz principal viende determinada por la temperatura de antena, TA, y por la eficiencia
del haz principal, ηMB, segu´n: TMB=(TA/ηMB).
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Figura 6.3: L´ıneas de SO observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido asumiendo
aproximacio´n LVG (rojo). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.4: L´ıneas de 34SO observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido asumiendo
aproximacio´n LVG (rojo). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
6.3. Ana´lisis de las observaciones 137
Figura 6.5: L´ıneas de 33SO observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido asumiendo
aproximacio´n LVG (rojo). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.6: L´ıneas de SO2 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido asumiendo
aproximacio´n ETL (rojo). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
6.3. Ana´lisis de las observaciones 139
Figura 6.7: L´ıneas de SO2 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido (rojo)
asumiendo aproximacio´n ETL (continuacio´n). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.8: L´ıneas de 34SO2 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido (rojo)
asumiendo aproximacio´n ETL. Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.9: L´ıneas de 34SO2 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido (rojo)
asumiendo aproximacio´n ETL (continuacio´n). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.10: L´ıneas de 33SO2 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido
asumiendo aproximacio´n ETL (rojo). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.11: L´ıneas de 33SO2 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido (rojo)
asumiendo aproximacio´n ETL (continuacio´n). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.12: L´ıneas de SO2 ν2=1 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido
asumiendo aproximacio´n ETL (rojo). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.13: L´ıneas de SO2 ν2=1 observadas con Herschel/HIFI (histrograma negro) y mejor ajuste obtenido
(rojo) asumiendo aproximacio´n ETL (continuacio´n). Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Figura 6.14: Seleccio´n de rangos del barrido espectral de Orio´n KL con Herschel/HIFI. Los datos observados
son mostrados en negro, y el modelo total obtenido en rojo. El resto de colores representan la emisio´n de diferentes
especies (ver leyenda en el panel inferior) obtenida con los modelos. Fuente: Crockett et al. (submitted to
ApJ).
Figura 6.15: Seleccio´n de rangos del barrido espectral de Orio´n KL con Herschel/HIFI. En todos los casos se
muestra un zoom de la imagen original. Los datos observados son mostrados en negro, y el modelo total obtenido en
rojo. El resto de colores representan la emisio´n de diferentes especies (ver leyenda en el panel inferior) obtenida con
los modelos. Fuente: Crockett et al. (submitted to ApJ).
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Como se observa en las Figs. 6.3-6.13, a pesar de los buenos ajustes obtenidos en
general, en algunos casos e´stos quedan muy por debajo del perfil de l´ınea observada. Es decir,
parece que se subestima la emisio´n real de la especie simulada. Las Figs. 6.14 y 6.15 muestran
el espectro observado, el ajuste obtenido para la emisio´n de cada mole´cula (no so´lo para SO y
SO2, sino tambie´n para el resto de las 33 mole´culas detectadas en este gran barrido espectral,
junto con el ajuste de los iso´topos y estados vibracionales) y el espectro total simulado. A partir
de ellas se deduce que los ajustes obtenidos en este trabajo para SO y SO2 no subestiman la
emisio´n de ambas mole´culas, sino que esta diferencia entre perfil observado y simulado es debida
al solapamiento entre l´ıneas de diferentes especies.
6.3.2 Resultados
A partir de los ajustes realizados de las l´ıneas de emisio´n de SO y SO2 (incluyendo
los iso´topos y el estado vibracionalmente excitado de SO2), se han deducido sus densidades
de columna en cada componente de forma mucho ma´s exacta que cuando se consideraron so´lo
datos obtenidos con el telescopio 30 m de IRAM. Esto ha sido posible ya que al disponer de
un ampl´ısimo rango de frecuencia es ma´s fa´cil diferenciar que´ componente domina la emisiso´n
en cada rango de frecuencia, dependiendo de su temperatura y densidad. La Tabla 6.3 muestra
los valores obtenidos para cada especie. So´lamente para SO encontramos necesario considerar
una pequen˜a subcomponente en el plateau, DP, muy densa y caliente (TK=200 K y nH2=5×10
7
cm−3) para poder ajustar las transiciones ma´s altas de esta mole´cula. La densidad de columna
obtenida para esta subcomponente del plateau es N(SO)=(8±2)×1016 cm−2. Las principales
diferencias con respecto al ana´lisis realizado en el Cap´ıtulo 5 con datos so´lo del telescopio 30
m IRAM, son encontradas para SO en el plateau a baja velocidad, PL, ya que la densidad de
columna obtenida es ahora tres veces mayor. Es decir, so´lo usando datos de IRAM se subestimo´
la emisio´n del mono´xido de carbono en esta componente con temperatura cine´tica elevada (150
K), lo cual so´lo ha sido evidente tras la incorporacio´n de ma´s transiciones a mayores energ´ıas, que
son las u´nicas afectadas por dicha componente. En cuanto a SO2, se observa que la contribucio´n
de la componente a mayor velocidad del plateau, HP, es menor que la obtenida en el ana´lisis
previo. Por otra parte, en el nu´cleo caliente la existencia de un gradiente de temperatura en su
interior hace que la densidad de columna total hallada anteriormente considerando una u´nica
componente, se reparta entre las dos subcomponentes (HC1 y HC2), siendo la subcomponente
ma´s caliente de las dos, es decir la ma´s interna (HC2), la mayor responsable de la emisio´n del
dio´xido de carbono.
De manera global y a partir de los resultados de la Tabla 6.3 se concluye que la
componente del plateau a alta velocidad, HP, es la que ma´s contribuye a la emisio´n tanto de SO
Tabla 6.3: Densidades de columna, N×1015 (cm−2), de SO y SO2 en Orio´n KL.
Species ER CR HP PL HC1 HC2 20.5 comp.
SO2 0.23±0.08 1.2±0.4 70±20 10±4 30±10 35±10 0.17±0.06
34SO2 0.05±0.02 0.5±0.2 4±1 0.6±0.2 8±3 ... 0.04±0.01
33SO2 0.04±0.01 0.07±0.02 1.5±0.5 0.10±0.04 3±1 ... 0.009±0.003
SO18O 0.020±0.007 0.03±0.01 0.9±0.3 0.06±0.02 1.5±0.5 ... ...
SO2 ν2=1 0.010±0.004 0.20±0.07 0.4±0.1 ... 4±1 1.5±0.5 ...
SO 0.018±0.005 0.17±0.05 45±10 18±5 9±2 ... 5±1
34SO 0.007±0.002 0.15±0.5 9±2 1.5±0.5 2.2±0.6 ... 3.5±0.8
33SO ... ... 0.5±0.2 0.22±0.08 0.4±0.1 ... 0.6±0.2
S18O ... ... 0.24±0.08 0.10±0.04 0.5±0.2 ... ...
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Tabla 6.4: Cocientes isoto´picos y moleculares de SO y SO2.
Extended Compact High-velocity Hot 20.5
Ratio ridge ridge plateau Plateau core km s−1
(ER) (CR) (HP) (PL) (HC1) component
Isotopologues ratios
SO2/
34SO2 5±3 2±1 18±9 17±10 4±2 5±3
SO2/
33SO2 6±3 17±10 47±29 100±80 10±6 19±13
SO2/SO
18O 12±8 40±26 78±48 170±120 20±13 ...
34SO2/
33SO2 1.3±0.8 7±4 3±2 6±4 3±2 4±2
SO/34SO 3±1 ... 5±2 12±7 4±2 1.4±0.6
SO/33SO ... ... 90±50 81±52 23±10 8±4
SO/S18O ... ... 190±90 180±120 18±10 ...
34SO/33SO ... ... 18±11 7±4 6±3 6±3
34SO/S18O ... ... 38±21 15±11 4±2 ...
33SO/S18O ... ... 2±1 2±1 0.8±0.5 ...
Molecular ratios
SO/SO2 0.08±0.05 .... 0.6±0.3 2±1 0.3±0.2 29±16
34SO/34SO2 0.14±0.09 ... 2±1 3±2 0.3±0.2 97±49
33SO/33SO2 ... ... 0.3±0.2 2±1 0.13±0.07 67±44
S18O/SO18O ... ... 0.3±0.2 2±1 0.3±0.2 ...
como de SO2, mientras que la nube ambiente es la que menos, con una diferencia entre ellas de
hasta tres o´rdenes de magnitud.






















Figura 6.16: Cociente N(SO)/N(SO2) para cada componente y para los diferentes iso´topos de SO y SO2. Los
valores han sido obtenidos a partir del ana´lisis simulta´neo de los barridos espectrales obtenidos con los telescopios 30
m de IRAM y Herschel/HIFI.
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a partir del ana´lisis de ambos barridos espectrales. Mientras que las abundancias en la nube
ambiente y la componente centrada a 20.5 km s−1 son similares a las obtenidas so´lo con datos
de IRAM, se observa que en el plateau centrado a alta velocidad (HP) y en el nu´cleo caliente
(HC1) los cocientes isoto´picos son ahora menores. Sin embargo, los del plateau (PL) son mayores
que los obtenidos en el ana´lisis previo. En la Fig. 6.16 se han representado las abundancias
moleculares de cada iso´topo para las diferentes componentes, tal y como se hizo en el art´ıculo A
line confusion-limited millimeter survey of Orion KL III. Sulfur oxide species. En este caso se
hace ma´s evidente el enriquecimiento de SO en la componente del plateau a baja velocidad, PL,
ya que los cocientes obtenidos, incluso para los iso´topos cuyas l´ıneas de emisio´n son o´pticamente
delgadas, son mayores de 1. De este resultado se concluye que SO es mejor trazador de choques
a baja velocidad que SO2. Adema´s, tambie´n se confirma que SO2 es mejor trazador de gas
caliente y denso que SO, ya que su abundancia es enriquecida (hasta un orden de magnitud)
con respecto a la del mono´xido de azufre.
Aunque sin duda, el resultado ma´s importante obtenido de este ana´lisis simulta´neo
de observaciones procedentes de dos telescopios diferentes (30 m IRAM y Herschel/HIFI) es el
descubrimiento de la presencia de un gradiente continuo de temperatura en el nu´cleo caliente
de Orio´n KL. Dicho gradiente sugiere que el calentamiento de la regio´n es interno, ya que la
temperatura aumenta conforme decrece el taman˜o de cada subcomponente. Este resultado, por
tanto, descarta un calentamiento de la regio´n debido principalmente a choques originados por
flujos procedentes de fuentes externas al nu´cleo caliente de Orio´n KL (tal y como concluyen
autores como Menten & Reid 1995 y Gezari et al. 1998), sugiriendo como principal responsable
del calentamiento la presencia de estrellas jo´venes embebidas en dicho nu´cleo.

III
LA EMISIO´N DE CIANO(DI)ACETILENO EN ORIO´N KL

Cap´ıtulo 7
La emisio´n de HC3N y HC5N
detectada con los telescopios
Herschel y 30 m IRAM
En este cap´ıtulo se analiza la emisio´n de HC3N y HC5N en las diferentes componentes espectrales
de Orio´n KL, considerando simulta´neamente los barridos espectrales llevados a cabo con los
telescopios 30 m de IRAM (Tercero et al. 2010) y Herschel (Bergin et al. 2010), cubriendo el
rango de frecuencias 80-1.900 GHz. Tambie´n se estudia la distribucio´n espacial de la emisio´n
de estas mole´culas y su cine´matica a trave´s de mapas de la regio´n. As´ı mismo, se comparan
los resultados de HC3N con los obtenidos para esta misma especie en otras fuentes, deduciendo
correlaciones f´ısicas entre nu´cleos de nubes moleculares. Finalmente, se modela qu´ımicamente
el nu´cleo caliente de Orio´n KL a trave´s de HC3N y su contrapartida deuterada para estudiar
el origen de la deuteracio´n en dicha regio´n. El estudio llevado a cabo es presentado mediante
el art´ıculo Combined IRAM and Herschel/HIFI study of cyano(di)acetylene in Orion KL:
tentative detection of DC3N publicado en la revista Astronomy & Astrophysics. Al final del
cap´ıtulo se incluye una discusio´n sobre el origen de la excitacio´n de HC3N y un cap´ıtulo en el
que se describen los principales resultados obtenidos.
7.1 Las mole´culas HC3N y HC5N
El cianoacetileno, HC3N, fue detectado por primera vez en el medio interestelar por
Turner (1971) en Sgr B2 a trave´s de su transicio´n J=1-0. La confirmacio´n de esta deteccio´n
llego´ un an˜o despue´s de la mano de Dickinson (1972), quien observo´ una segunda l´ınea rotacional
(J=2-1), y McGee et al. (1977) quienes detectaron tambie´n la transicio´n J=4-3. La primera
deteccio´n extragala´ctica fue reportada por Mauersberger et al. (1990) hacia la galaxia Silver
Dollar (NGC 253). HC3N pertenece a la familia de los cianopolinos, los cuales contienen
una cadena de uno o ma´s enlaces triples carbono-carbono, con enlaces simples alternos y la
presencia de un grupo funcional cianido en uno de los extremos de la cadena (ver Fig. 7.1).
El cianoacetileno es una mole´cula lineal sin rotacio´n interna, cuyo momento dipolar es 3.6
debyes (Westenberg &Wilson 1950). Las transiciones rotacionales presentan estructura hiperfina
debido a la interaccio´n del momento cuadrupolar ele´ctrico del nu´cleo 14N con la distribucio´n
de carga electro´nica. Debido a su alto momento dipolar, HC3N es un indicador de gas muy
denso, el cual puede ser fa´cilmente trazado ya que esta mole´cula presenta un gran nu´mero
de transiciones rotacionales en el rango milime´trico con baja profundidad o´ptica. Adema´s, la
energ´ıa relativamente baja de sus modos ligados facilita tambie´n la deteccio´n de muchos estados
vibracionalmente excitados, a trave´s de los cuales se puede estudiar el gas ma´s caliente de una
regio´n debido a las altas energ´ıas de excitacio´n de dichos estados. El cianoacetileno tiene siete
modos de vibracio´n, tres de los cuales (ν5, ν6 y ν7) esta´n doblemente degenerados (Mallinson &
Fayt 1976) en orden decreciente de energ´ıa (954, 718 y 320 K, respectivamente). Los modos ν1,
ν2 y ν3 presentan energ´ıas superiores a los 3.000 K. La primera deteccio´n interestelar de estados
vibracionalmente excitados de esta mole´cula fue realizada por Clark et al. (1976) en el nu´cleo
caliente de Orio´n. La Fig. 7.2 muestra un diagrama de todos los modos con energ´ıas inferiores
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Figura 7.1: Esquema de las mole´culas HC3N (izquierda) y HC5N (derecha) junto con sus estructura de Lewis
en la parte superior. El color blanco indica los a´tomos de hidro´geno, el negro los de carbono y el azul los a´tomos de
nitro´geno. Fuente: http:Fuente: http://www.astrochymist.org/AMOTM/amotm 0906.html.
a 1.700 K.
El primer estudio de laboratorio del espectro rotacional del cianodiacetileno, HC5N, fue
publicado por Alexander et al. (1976). En ese mismo an˜o, Avery et al. (1976) reporto´ la primera
deteccio´n interestelar de esta mole´cula a trave´s de la observacio´n de la transicio´n 4-3 en Sgr B2
usando el telescopio de 46 m del Algonquin Observatory en Canada´. En la misma fuente, Broten
et al. (1976) reporto´ dos transiciones ma´s, 1-0 y 8-7, mientras que posteriormente Winnewisser
& Walmsley (1978) encontraron tambie´n HC5N en una fuente diferente, la estrella evolucionada
IRC+10216. Esta mole´cula presenta dos enlaces triples carbono-carbono (a diferencia del HC3N
que so´lo posee uno) con longitudes de 1.26, 1.21 y 1.16 A˚(Gronowski & Kolos 2007), un elevado
momento dipolar, 4.33 D (Bizzocchi et al. 2004) y una constante rotacional pequen˜a, B=1.3
GHz (Broten et al. 1976). HC5N presenta varios estados vibracionales de baja energ´ıa tal y
como fue predicho por Botschwina et al. (1997). Su espectro rotacional a temperatura ambiente
exhibe, por tanto, un patro´n rico en transiciones vibracionales, algunas de las cuales fueron
Figura 7.2: Niveles de energ´ıa vibracional de HC3N (izquierda) y HC5N (derecha). Fuente: Wyrowski et al.
(1999), Esposti et al. (2005).
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primeramente analizadas por Hutchinson et al. (1980) en el rango 26-40 GHz.
7.2 Ana´lisis de la emisio´n de HC3N y HC5N
Para analizar la emisio´n de HC3N y HC5N en Orio´n KL se ha tenido en cuenta el barrido
espectral realizado con el telescopio 30 m IRAM cubriendo el rango 80-280 GHz y el barrido
llevado a cabo con el telescopio espacial Herschel/HIFI cubriendo el rango de frecuencias 480-
1.900 GHz. En ambos barridos espectrales se han detectado 40 l´ıneas del estado fundamental de
HC3N y 35 de HC5N tambie´n en su estado fundamental. Debido a la baja intensidad (TMB<0.4
K) de las l´ıneas de HC5N y a su alto solapamiento con l´ıneas de otras especies, no ha sido
posible observar ninguno de sus iso´topos o estados vibracionales. Sin embargo, en el caso de
HC3N, con temperaturas de l´ınea excediendo los 30 K, se han podido observar 68 l´ıneas de sus
iso´topos 13C, as´ı como 297 l´ıneas de los estados vibracionales ν7, 2ν7, 3ν7, ν6, ν5 y ν6+ν7 con
energ´ıas vibracionales de 320 K, 643 K, 955 K, 718 K, 954 K y 1.038 K, respectivamente. La
deteccio´n de este gran nu´mero de transiciones vibracionales ha permitido estudiar en detalle
no so´lo la estructura de la regio´n ma´s caliente de Orio´n KL, sino tambie´n los procesos f´ısicos
que la gobiernan. Adema´s, con la realizacio´n de mapas de 2′×2′ alrededor de IRc2 ha sido
posible estudiar tambie´n la distribucio´n del gas a lo largo de la nube molecular dependiendo de la
temperatura de cada regio´n, as´ı como su cinema´tica. Con este ana´lisis, y usando el co´digo Madex,
ha sido posible obtener densidades de columna y abundancias tanto de HC5N como de HC3N,
que a su vez han sido comparadas con las obtenidas en otros nu´cleos de nubes moleculares con
formacio´n estelar. Esto ha permitido la obtencio´n de relaciones entre los diferentes para´metros
que caracterizan a dichos nu´cleos, como por ejemplo sus masas, luminosidades y ancho de sus
l´ıneas.
En el barrido espectral llevado a cabo con el telescopio 30 m IRAM, se detecto´ de forma
tentativa emisio´n de la contrapartida deuterada del cianoacetileno, DC3N (con el telescopio
espacial Herschel no fue posible debido a la baja intensidad de las l´ıneas). En particular, de las
20 transiciones de DC3N con frecuencias de emisio´n dentro del rango cubierto por este telescopio,
cuatro de sus l´ıneas (J=11-10, J=12-11, J=16-15 y J=24-23) a penas presentan solapamiento
con otras especies y sus intensidades son superiores al l´ımite de deteccio´n 3σ. Esta especie no ha
sido nunca antes observada en un nu´cleo caliente, dado que la mayor´ıa de especies deuteradas son
producidas en ambientes moleculares caracterizados por bajas temperaturas (T≤20 K). En este
ana´lisis se ha obtenido tambie´n el ratio D/H en la regio´n ma´s caliente de Orio´n KL, estudiando
adema´s el posible de origen de la emisio´n de DC3N para aclarar si su formacio´n tuvo lugar en
la fase fr´ıa de la nube, o si por el contrario su formacio´n es posible en ambientes muy calientes
gobernados por una qu´ımica en fase gas. Para ello se ha utilizado el co´digo UCL CHEM (Viti
et al. 2004) con el que se han corrido modelos qu´ımicos dependientes del tiempo en los que se
ha estudiado tanto la qu´ımica ocurrida en la superficie de los granos durante la fase fr´ıa de la
nube, como en la fase gas posterior a la formacio´n estelar (ver Cap´ıtulo B en el Ape´ndice donde
se explica el co´digo UCL CHEM en detalle).
El art´ıculo que recoge las observaciones de HC3N, DC3N y HC5N con los telescopios
30 m IRAM y Herschel/HIFI, as´ı como el estudio de la emisio´n de estas mole´culas es presentado
a continuacio´n. Al final del cap´ıtulo, se resumen los resultados obtenidos.
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7.3 Discusio´n
En el art´ıculo presentado en este cap´ıtulo, se ha modelizado (usando el co´digo Madex)
de forma simulta´nea los perfiles de las l´ıneas de emisio´n de la especie HC3N (incluyendo sus
iso´topos 13C y sus estados vibracionales ν7, 2ν7, 3ν7, ν6, ν5, ν6+ν7) observadas con ambos
telescopios (30 m IRAM y Herschel). Los resultados obtenidos son sus densidades de columna
para cada componente de la nube. Aunque con el co´digo de transferencia radiativa se restringen
las temperaturas cine´ticas de cada componente, para el caso de los estados vibracionales de
HC3N se ha obtenido tambie´n la temperatura vibracional de dichos estados en el nu´cleo caliente
de Orio´n KL a trave´s de sus densidades de columna (Fig. 11 del art´ıculo). El valor obtenido
es T vib=360±50 K. Goldsmith et al. (1982), estudiando tambie´n la emisio´n de HC3N excitado
vibracionalmente, encontro´ mediante un modelo de excitacio´n puramente colisional las curvas
de temperaturas de vibracio´n mostradas en la Fig. 7.3 en funcio´n de la densidad de hidro´geno.
En particular, dedujo que las excitaciones por colisiones requerir´ıan densidades de hidro´geno
mayores de 109 cm−3 para T kin<200 K y n(H2)∼3×10
8 cm−3 para T kin=500 K. Las densidades
obtenidas en esta tesis para las componentes HC1 y HC2 son n(H2)=2×10
7 cm−3 y n(H2)=5×10
6
cm−3, respectivamente. Segu´n los resultados de la Fig. 7.3 y considerando estas densidades, la
temperatura vibracional resultante en el caso de tener excitacio´n debida u´nicamente a colisiones
ser´ıa tan so´lo de T vib∼40 K, lo cual sugiere que el mecanismo de excitacio´n de los estados
vibracionales en el nu´cleo caliente de Orio´n KL no es exclusivamente debido a colisiones.
Este resultado podr´ıa llevar a la idea de la presencia de bombeo radiativo de fotonoes
IR como principal responsable de dicha excitacio´n, sin embargo si esto fuera as´ı la diferencia
entre la temperatura cine´tica (∼310 K para HC2) y la temperatura vibracional obtenida (360 K)
deber´ıa ser mucho mayor. Para calcular la densidad cr´ıtica1 de bombeo radiativo, ncp, utilizamos
1Densidad que indica si los procesos de bombeo radiativo dominan sobre los colisionales en la excitacio´n de
una mole´cula.
Figura 7.3: Curvas de temperaturas de vibracio´n obtenidas a partir de modelos en los que se considera que la
excitacio´n de HC3N ν7 es puramente colisional. Fuente: Goldsmith et al. (1982).
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la expresio´n (Costagliola & Aalto 2010):
ncp = Plu/qJ−1−>J, (7.1)
donde qJ−1−>J representa los coeficientes colisionales y P lu viene determinado por el coeficiente






Segu´n estos autores, si nH2<ncp los procesos de bombeo radiativo para excitar una mole´cula
son ma´s eficientes que los colisionales. Para HC1 (T kin=220 K) y a partir de los coeficientes
colisionales de Wernli et al. (2007) para las transiciones 16-15 (Eupp=59.4 K) y 36-35
(Eupp=290.8 K), se obtienen las densidades cr´ıticas de bombeo ∼2×10
7 cm−3 y ∼108 cm−3,
respectivamente. El primer valor coincide con la densidad de hidro´geno considerada en esta
tesis para HC1, pero por otra parte es un orden de magnitud menor que la densidad cr´ıtica
obtenida para la transicio´n mayor J=36-35. Estos resultados indican, por tanto, que para la
subcomponente ma´s extensa y fr´ıa del nu´cleo caliente de Orio´n KL ambos mecanismos (bombeo
radiativo y colisiones) esta´n presentes y dominan la excitacio´n de HC3N (especialmente la de
las transiciones ma´s bajas), mientras que en la subcomponente ma´s caliente, HC2, parece ma´s
claro que el estado vibracional fundamental de HC3N es principalmente excitado por radiacio´n
IR.
7.4 Resultados
En el art´ıculo Combined IRAM and Herschel/HIFI study of cyano(di)acetylene in
Orion KL: tentative detection of DC3N se presenta un estudio global de la emisio´n de HC3N y
HC5N en las diferentes componentes de la nube molecular Orio´n KL, observada con los barridos
espectrales realizados con los telescopios 30 m IRAM y Herschel/HIFI (80-1900 GHz). En
particular, se ha detectado emisio´n procedente de 108 l´ıneas del estado fundamental de HC3N y
sus 13C iso´topos, as´ı como 297 l´ıneas de sus estados vibracionales ν7, 2ν7, 3ν7, ν6, ν5 y ν6+ν7.
Para HC5N se han detectado 35 l´ıneas rotacionales de su estado vibracional fundamental. Las
energ´ıas de las l´ıneas comprenden valores de entre 19 y 1.980 K. Del ana´lisis realizado de estas
emisiones se han obtenido los siguientes resultados:
• El nu´cleo de Orio´n KL, en particular la subcomponente ma´s externa y fr´ıa HC1, es la
principal responsable de la emisio´n tanto de HC3N y HC5N en su estado fundamental.
En cambio, para los estados vibracionales del cianoacetileno se obtiene que la componente
ma´s interna y caliente del nu´cleo de Orio´n KL, HC2, es la que presenta mayor contribucio´n
a la emisio´n de estos estados. La nube ambiente apenas contribuye a la emisio´n de HC3N.
• A partir de las densidades de columna de HC3N y HC5N se han determinado las
abundancias isoto´picas y moleculares de estas especies en las diferentes componentes de
Orio´n KL. Se encuentra que en el nu´cleo de Orio´n KL, HC3N es 14 veces ma´s abundante
que HC5N, mientras que en la nube ambiente compacta HC3N/HC5N∼70.
• Un ana´lisis de la temperatura vibracional obtenida a partir de la emisio´n de los estados
vibracionales de HC3N, sugiere que la excitacio´n de esta mole´cula esta´ gobernada
principalmente por bombeo radiativo de fotones IR para las transiciones ma´s altas,
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mientras que para las ma´s bajas la excitacio´n por colisiones tambie´n juega un papel
importante.
• Los mapas de 2′×2′ realizados alrededor de IRc2 a trave´s de transiciones de HC3N con
bajas energ´ıas, muestran emisio´n extendida (especialmente para el rango de velocidad 7-14
km s−1) hacia el noreste cuyo pico de emisio´n se localiza en IRc2. Para energ´ıas mayores,
en cambio, este pico aparece desplazado hacia el este de IRc2 en todo el rango de velocidad
considerado. Para las transiciones ma´s altas de HC3N tambie´n se ha observado un pico de
emisio´n situado a ∼18′′ al este y ∼25′′ al norte de IRc2, el cual podr´ıa estar asociado con
la condensacio´n CS1 descubierta por Mundy et al. (1988) y cuya interaccio´n con el gas
de la nube ambiente podr´ıa ser la responsable de la elongacio´n de la emisio´n observada
hacia el noreste de IRc2. La emisio´n procedente de los estados vibracionales muestra por
el contrario una distribucio´n mucho ma´s compacta alrededor de IRc2, con el ma´ximo de
intensidad integrada en el rango de velocidad relativo al nu´cleo de Orio´n KL, y con el pico
de emisio´n localizado a unos pocos segundos de arco (<6′′) al este de esta radio fuente.
• En el barrido espectral llevado a cabo con el telescopio 30 m de IRAM, se observa de
forma tentativa2 cuatro l´ıneas de la contrapartida deuterada del cianoacetileno, DC3N,
con emisio´n procedente de la nube ambiente compacta, CR, y principalmente del nu´cleo
de Orio´n KL, HC1, (con una densidad de columna cinco veces mayor a la de CR). El
cociente de abundancias DC3N/HC3N obtenido en esta tesis es 0.015±0.009 en el nu´cleo.
Este cociente, aunque similar al obtenido por otros autores a partir de otras especies en
la misma regio´n, es tambie´n comparable al encontrado en nubes oscuras (por ejemplo, en
TMC1 D/H=0.02-0.08, Langer et al. 1980), lo cual evidencia un posible enriquecimiento de
deuterio. Aunque es ampliamente aceptado que dicho enriquecimiento es principalmente
producido en nubes fr´ıas o durante la fase de colapso de nubes moleculares gigantes donde
se encuentran temperaturas bajas y densidades altas, los modelos qu´ımicos presentados en
esta tesis muestran que es posible reproducir las observaciones considerando un modelo de
nu´cleo caliente en fase gas.
• Con el co´digo qu´ımico UCL CHEM se ha simulado la qu´ımica del cianoacetileno y su
contrapartida deuterada tanto en la superficie de los granos durante la fase fr´ıa de la
nube molecular, como durante la fase gas tras la formacio´n de una estrella en el centro
de la nube. En todos ellos se obtiene que el tratamiento de la masa estelar resulta
crucial en la interpretacio´n de los resultados, ya que los tiempos de evolucio´n qu´ımica
cambian radicalmente segu´n la masa considerada. En particular, se deduce que una estrella
excesivamente masiva (15M⊙) da lugar a una destruccio´n ma´s eficiente de la qu´ımica, lo
cual desfavorece el enriquecimiento de HC3N y DC3N. En cambio, se encuentra que con una
estrella de 10M⊙ se pueden reproducir las densidades de columna obtenidas para ambas
especies mediante las observaciones, siempre y cuando la eficiencia de acrecio´n durante la
fase de colapso sea elevada (∼85%).
• Una comparacio´n de las densidades de columna obtenidas para HC3N en esta tesis con
las obtenidas por otros autores en diferentes nu´cleos de nubes moleculares, muestra que
las propiedades f´ısicas de los nu´cleos presentan una gran influencia en la emisio´n de esta
mole´cula. En particular, se encuentra que cuanto ma´s masivo es un nu´cleo, mayor es la
2Consideramos deteccio´n tentativa la de aquellas especies cuya emisio´n presenta l´ıneas de´biles (cercanas al
l´ımite de deteccio´n 3σ) y muchas de ellas adema´s esta´n solapadas con las l´ıneas de otras especies.
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densidad de columna de HC3N en su interior y mayor la anchura de las l´ıneas (FWHMs) de
esta mole´cula. Adema´s, es en los nu´cleos ma´s masivos donde tambie´n son encontradas las
mayores luminosidades. Todo ello podr´ıa indicar que son estos nu´cleos los que albergan las
estrellas ma´s masivas responsables de las luminosidades ma´s elevadas. Sin embargo, dado
que las anchuras de las l´ıneas dependen de la cinema´tica del gas y principalmente de la
dispersio´n de velocidad, estos resultados podr´ıan sugerir tambie´n la presencia de muchas
fuentes de menor taman˜o en el interior de los nu´cleos masivos, dando lugar a dispersiones
de velocidad ma´s altas y con ello mayores FWHMs.

IV
MODELIZACIO´N DE LA QUI´MICA DE ORIO´N KL

Cap´ıtulo 8
Modelizacio´n de la qu´ımica del
azufre en Orio´n KL
En este cap´ıtulo se analizan las abundancias de mole´culas que contienen azufre en la nube
molecular Orio´n KL, a trave´s de un co´digo qu´ımico dependiente del tiempo, UCL CHEM,
desarrollado por Viti et al. (2004). A partir de e´l se simula la evolucio´n qu´ımica en las
diferentes componentes de la nube teniendo en cuenta las distintas propiedades f´ısicas que las
caracterizan. El co´digo ofrece la posibilidad de estudiar la qu´ımica que tiene lugar en los granos
de polvo y la que tiene lugar en fase gaseosa. La comparacio´n de los resultados obtenidos con las
observaciones proporciona una idea de co´mo evolucionan las abundancias de cada especie con
el tiempo, adema´s de revelar informacio´n sobre la estructura inicial de la nube y sobre procesos
qu´ımicos que actualmente tienen lugar en ella. Este estudio teo´rico es presentado mediante el
art´ıculo Modelling the sulphur chemistry in Orion KL, aceptado para su publicacio´n por la
revista Astronomy & Astrophysics. Al final del cap´ıtulo se incluye una seccio´n con los resultados
obtenidos ma´s importantes.
8.1 Tipos de modelos qu´ımicos
En las u´ltimas de´cadas, los modelos qu´ımicos se han convertido en potentes
herramientas para investigar las propiedades de un gran nu´mero de regiones astrono´micas.
El ca´lculo de las abundancias qu´ımicas en nubes densas y objetos estelares jo´venes requiere
el conocimiento en detalle de para´metros f´ısicos, tales como la temperatura, la densidad y el
campo de radiacio´n, que influyen de distinta manera en la evolucio´n de dichas abundancias.
Pueden considerarse dos tipos de modelos qu´ımicos de acuerdo a la dependencia con el tiempo:
• Modelos de estado estacionario: las abundancias de las mole´culas no cambian con el
tiempo, ya que ha pasado el tiempo suficiente para que se alcance el estado estacionario.
Pueden a su vez ser clasificados en dos grupos; los modelos que son dependientes de la
extincio´n, AV , y los que son independientes de ella. Los primeros son aplicados a regiones
densas cercanas a objetos estelares jo´venes dominadas por rayos X o fotones UV (ver
por ejemplo el modelo de Hollenbach & Tielens 1997). En los modelos en los que las
abundancias no son funcio´n de la extincio´n, las condiciones f´ısicas de la regio´n estudiada
deben ser previamente fijadas (Hasegawa & Herbst 1993). Se trata de modelos locales en
los que se simula la qu´ımica en un solo punto.
• Modelos dependientes del tiempo: en el caso de modelos independientes de la
extincio´n, las abundancias son calculadas en un u´nico punto, con una determinada AV ,
dentro de la regio´n estudiada. Algunos modelos de nubes en colapso gravitatorio, as´ı
como modelos de nu´cleos calientes cercanos a estrellas jo´venes masivas, son incluidos en
esta categor´ıa. Por otro lado, los modelos dependientes del tiempo pueden ser tambie´n
dependientes de la extincio´n (Nejad & Wagenblast 1999). En este caso la escala de tiempo
para alcanzar el equilibrio qu´ımico es de entre 105 y 107 an˜os, en funcio´n del grado de
ionizacio´n, la temperatura, la densidad y las especies involucradas (van Dishoeck & Blake
1998).
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Para todos los modelos qu´ımicos hay varios para´metros de entrada en comu´n, tales
como las abundancias elementales iniciales y su naturaleza (neutra, ionizada, etc.), la tasa de
ionizacio´n, los perfiles de temperatura y densidad como una funcio´n del tiempo y/o la extincio´n,
el campo de radiacio´n incidente, la extincio´n visual, la geometr´ıa de la regio´n y los para´metros de
los granos de polvo responsables de la extincio´n o apantallamiento. Los perfiles de temperatura
y densidad pueden ser obtenidos a partir de las observaciones.
Los modelos dependientes del tiempo pueden clasificarse tambie´n en modelos
dependientes de tiempo real, en el que la densidad cambia como una funcio´n del tiempo, omodelos
dependientes del pseudo tiempo en el que la densidad permanece constante con el tiempo. Por
otro lado, los modelos dina´micos son aquellos en los que la temperatura y la densidad var´ıan
con el tiempo.
Desde un punto de vista qu´ımico, los modelos pueden ser clasificados en funcio´n del
conjunto de reacciones usadas: modelos de fase-gas en los que las reacciones tienen lugar
solamente en fase-gas, y los modelos qu´ımicos gas-grano donde las reacciones ocurren en la fase-
gas y sobre las superficies de los granos. Para la modelizacio´n de la qu´ımica en la superficie de los
granos, existen dos aproximaciones diferentes: la determinista y la estoca´stica. La primera fue
introducida por Pickles & Williams (1977) y en ella los coeficientes cine´ticos de las reacciones en
las superficies esta´n dados por la suma de las velocidades de difusio´n de los reactivos, multiplicada
por la probabilidad de reaccio´n en caso de que exista una barrera de energ´ıa para su activacio´n.
Este me´todo ha sido adoptado en muchos modelos, tales como los de Hasegawa et al. (1992),
Hasegawa & Herbst (1993), Shalabiea & Greenberg (1994) y Viti & Williams (1999), Viti et al.
(2004). El me´todo estoca´stico tiene en cuenta la naturaleza discreta de los granos de polvo. La
qu´ımica en la superficie de los granos esta´ normalmente limitada por la velocidad a la cual los
gases reactivos son transportados a la superficie de los granos (l´ımite de acrecio´n), en vez de por
la velocidad de las reacciones en la superficie (l´ımite de reaccio´n), una vez que las especies son
adsorbidas (Caselli et al. 1999). Esto es as´ı porque las velocidades de difusio´n de las especies
reactivas son mucho ma´s ra´pidas que las velocidades de acrecio´n. Este me´todo es usado en
simulaciones de montecarlo (Tielens & Hagen 1982, Tielens & Charnley 1997, Cuppen & Herbst
2007).
8.2 La evolucio´n qu´ımica de mole´culas que contienen azufre
En este cap´ıtulo se presenta un estudio teo´rico sobre la qu´ımica del azufre en la nube
molecular Orio´n KL. Las mole´culas que contienen dicho elemento constituyen herramientas muy
u´tiles para el estudio de las propiedades f´ısicas y qu´ımicas en regiones de formacio´n estelar. Ma´s
concretamente, estas especies son excelentes trazadores de nu´cleos calientes y de a´reas afectadas
por choques, tal y como se concluye en los Cap´ıtulos 5 y 6 de esta tesis. El co´digo utilizado en
este estudio es UCL CHEM (descrito en detalle en el Ape´ndice B), el cual ha sido desarrollado en
la University College London (UCL). Escrito por la Dr. Serena Viti, fue primeramente publicado
en Viti & Williams (1999). Desde entonces el modelo ha sido aplicado a una gran variedad de
regiones astrof´ısicas: objetos Herbig Haro (Viti & Williams 1999), regiones de formacio´n estelar
de baja masa (Viti et al. 2002), nebulosas planetarias (Redman et al. 2003), nu´cleos calientes
(Viti et al. 2004) y ambientes extragala´cticos (Bayet et al. 2008). Para el estudio llevado a cabo
en esta tesis, se modelizan dos componentes diferentes de Orio´n KL; el nu´cleo (donde se forman
protoestrellas) de esta nube molecular y el plateau formado por gas procesado por choques.
En fase gas (caliente), se simula para el caso del nu´cleo de Orio´n KL la formacio´n de
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una nueva protoestrella, de tal forma que la temperatura de la componente so´lo cambia debido a
la estrella formada en la regio´n central. En los modelos se consideran diferentes masas estelares
variando para ello el tiempo al que se alcanza la temperatura final de la regio´n. Los distintos
incrementos de temperatura esta´n basados en la luminosidad de la protoestrella, para lo que
se ha utilizado la funcio´n de luminosidad observacional de Molinari et al. (2000). En el caso
del plateau, se simula la presencia de choques de tipo-C, no disociativos, (Kaufman et al. 1996,
Harwit et al. 1998) producidos por flujos. En este tipo de choques se alcanzan temperaturas
altas sin que las mole´culas se disocien. A parte de la masa estelar para la simulacio´n de la
evolucio´n qu´ımica en ambas componentes, se consideran tambie´n diferentes valores para los
para´metros de abundancias iniciales, eficiencia de acrecio´n de especies sobre la superficie de los
granos de polvo, densidad final y temperatura final del gas. Adema´s, tambie´n se consideran
distintas formas de almacenamiento de azufre en los mantos de los granos de polvo durante la
fase de colapso de la nube molecular, variando los porcentajes de azufre ato´mico y ionizado en
dicha fase. En este ana´lisis teo´rico se estudia co´mo la variacio´n de estos para´metros afecta la
evolucio´n qu´ımica de mole´culas que contienen azufre, especialmente la evolucio´n de SO y SO2.
Los diferentes modelos considerados (tanto los del plateau como los del nu´cleo de la
nube) son tambie´n comparados con los resultados observacionales obtenidos a trave´s del ana´lisis
de los barridos espectrales observados con los telescopios 30 m de IRAM y Herschel. Esto permite
estudiar, no so´lo la evolucio´n qu´ımica de las mole´culas SO, SO2, OCS, H2CS, H2S y CS, sino
tambie´n las propiedades f´ısicas de cada componente, as´ı como la naturaleza de los a´tomos de
azufre durante la fase fr´ıa de la nube y, en consecuencia, su estructura.
A continuacio´n se presenta el art´ıculo donde se recoge este estudio teo´rico sobre la
qu´ımica del azufre en Orio´n KL. Al final del cap´ıtulo se muestra una seccio´n donde se recogen
los principales resultados obtenidos.
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8.3 Resultados
En este art´ıculo se ha llevado a cabo un estudio teo´rico sobre la evolucio´n de las especies
moleculares que contienen azufre SO, SO2, OCS, H2CS, H2S y OCS, en la nube molecular Orio´n
KL. En particular, se ha simulado la evolucio´n de estas especies en dos componentes de la nube:
la componente donde el gas se encuentra procesado por la accio´n de choques, el plateau, y la
componente con alta temperatura y densidad situada en el centro de la nube, el nu´cleo caliente.
En primer lugar y haciendo uso del co´dicgo UCL CHEM, se han realizado diferentes
modelos de ambas componentes variando los para´metros de masa estelar, densidad final,
abundancia inicial de azufre, ma´xima temperatura del gas y eficiencia de acrecio´n, con el fin de
estudiar sus efectos sobre la evolucio´n de las abundancias de SO y SO2. As´ı mismo, tambie´n se
ha estudiado las diferentes formas en las que los a´tomos de azufre sobre los granos de polvo dan
lugar a la formacio´n de mole´culas sulfuradas. Los principales resultados obtenidos se enumeran
a continuacio´n:
• En el caso de la masa estelar se consideraron tres valores diferentes (5, 10 y 15M⊙).
Los modelos muestran que la variacio´n de este para´metro no afecta a la evolucio´n de las
abundancias de SO y SO2 en nu´cleos calientes tempranos (t<2×10
4 an˜os). Sin embargo,
para nu´cleos ma´s evolucionados, los tiempos de evolucio´n para ambas mole´culas presentan
una diferencia de ∼5×104 an˜os entre estrellas de 5 y 15M⊙.
• En el caso de la eficiencia con la que las especies en fase gaseosa son acretadas y depositadas
en las superficies de los granos de polvo, se ha obtenido que para t<5×104 an˜os este
para´metro juega un papel decisivo en las abundancias de SO y SO2, dando lugar a
diferencias de ma´s de dos o´rdenes de magnitud. Sin embargo, conforme el nu´cleo caliente
evoluciona, estas diferencias se hacen despreciables.
• Para esta misma componente, se han considerado tres valores (1⊙, 0.1S⊙ y 0.01S⊙) para
la abundancia inicial de azufre en la nube. En general se obtiene que el cociente SO/SO2
aumenta conforme la abundancia inicial de azufre aumenta.
• En cuanto al efecto de la ma´xima temperatura alcanzada por el gas procesado por choques
en el plateau, se obtiene que desde el comienzo del choque y durante ∼105 an˜os, conforme
dicha temperatura aumenta se obtienen menores abundancias de SO y mayores de SO2.
• Variar el porcentaje de a´tomos de azufre neutro que son depositados sobre los granos
de polvo durante la frase fr´ıa de la nube para formar H2S y/u OCS apenas afecta a
las reservas de azufre sobre los mantos. En cambio, variar el porcentaje de S+ que es
adsorbido afecta de forma significativa a las abundancias de OCS en fase gas caliente.
Este resultado sugiere que la mayor parte de a´tomos de azufre presentes en la fase fr´ıa de
la nube se encontraban ionizados y fueron depositados en las superficies de los granos de
polvo antes de ser neutralizados. En particular, se ha obtenido que los iones S+ formaron
principalmente (∼95%) H2S y so´lo una pequen˜o porcentaje de OCS en dichas superficies.
En la segunda parte del estudio se ha simulado la evolucio´n de diferentes mole´culas
que contienen azufre (SO, SO2, H2S, H2CS, CS y OCS) en ambas componentes de Orio´n KL.
Los resultados de los modelos han sido comparados con observaciones obtenidas usando los
telescopios 30 m IRAM y Herschel:
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* El nu´cleo caliente
En el caso del nu´cleo caliente se encuentra que es posible reproducir las observaciones
de estas especies con modelos en los que se asume una abundancia inicial de azufre de 0.1S⊙ y
una densidad de 107 cm−3, y con modelos asumiendo 0.01S⊙ y nH=10
8 cm−3 (con una masa
estelar mayor de 5M⊙ en ambos casos). Incluyendo en el ana´lisis los resultados obtenidos en la
simulacio´n de la evolucio´n de HC3N y DC3N (Cap´ıtulo 7), se deduce tambie´n la necesidad de
considerar una eficiencia de acrecio´n de especies sobre los granos significativamente alta (85%),
as´ı como la formacio´n de una estrella en la zona central de la nube de 10M⊙. Analizando en
mayor detalle la qu´ımica en el nu´cleo de Orio´n KL, para t<105 an˜os se encuentra que la principal
ruta de formacio´n de SO es a trave´s de la reaccio´n de SH con ox´ıgeno. En el caso de SO2, esta
mole´cula se forma por la destruccio´n de SO al reaccionar con OH. Las especies CS y H2CS son
formadas a trave´s de CH2 y CH3, respectivamente.
* El plateau
Para el plateau, las observaciones de las mole´culas que contienen azufre se reproducen
con aquellos modelos en fase gas en los que se asume una abundancia de azufre inicial de 0.1S⊙ y
densidades de al menos 5×106 cm−3. En cuanto al ana´lisis de las reacciones qu´ımicas dominantes,
durante la accio´n del choque las densidades de columna de SO, SO2 y OCS no presentan cambios
significativos. Sin embargo, para tiempos posteriores a e´ste la qu´ımica cambia dra´sticamente; el
cociente SO/SO2 decrece ra´pidamente con el tiempo hasta que las densidades de columna de SO
llegan a ser ma´s de dos o´rdenes de magnitud menores que las de las especies SO2, CS y H2CS.
Estas tres son las mole´culas que contienen azufre ma´s abundantes para un plateau evolucionado.
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Cap´ıtulo 9
Resumen, resultados y conclusiones
En este cap´ıtulo se resumen las principales motivaciones para el estudio de la emisio´n de gas
en Orio´n KL a partir de los barridos espectrales obtenidos con el telescopio de 30 m de IRAM
y el telescopio espacial Herschel. Tambie´n se hace un resumen del trabajo llevado a cabo, de
los principales resultados obtenidos y de su impacto. Finalmente se incluye una seccio´n con las
conclusiones de esta tesis y otra con las perspectivas futuras basadas en el presente trabajo.
9.1 Motivaciones
En esta tesis se presentan los resultados concernientes al estudio de la emisio´n de
HC3N y HC5N, as´ı como de mole´culas ricas en azufre, derivados del ana´lisis de los barridos
espectrales moleculares de Orio´n KL, realizados con el telescopio terrestre 30 m IRAM y con el
telescopio espacial Herschel/HIFI en el rango sub-milime´trico. Las motivaciones para realizar
ambos barridos fueron cient´ıficas y te´cnicas. Orio´n es la regio´n de formacio´n estelar masiva
ma´s cercana, lo que la convierte en uno de los mejores laboratorios para el estudio de este
tipo de regiones. Los procesos de formacio´n estelar no so´lo cambian las propiedades f´ısicas
de las zonas donde tienen lugar, calentando y comprimiendo el gas, sino tambie´n su qu´ımica,
provocando que muchas reacciones qu´ımicas tengan lugar debido a las condiciones especiales
de densidad y temperatura. El estudio del gas a trave´s de su emisio´n, abarcando un amplio
rango de frecuencias, permite conocer sus propiedades en detalle, proporcionando as´ı un mayor
conocimiento sobre los procesos de formacio´n de estrellas. En particular, la emisio´n de cada
mole´cula traza diferentes regiones con distintas propiedades f´ısicas, ya que cada mole´cula es
excitada a diferentes temperaturas y densidades. Adema´s, a partir de su estudio tambie´n es
posible determinar la fase evolutiva de cada regio´n, ya que la eficiencia de las reacciones qu´ımicas
para formar especies moleculares depende de la temperatura. Por estos motivos cada nube debe
ser estudiada exhaustivamente y de forma independiente.
Adema´s de las motivaciones cient´ıficas, los barridos espectrales analizados en este
trabajo cuentan con la mayor sensibilidad alcanzada hasta la fecha, ya que se ha obtenido una
sensibilidad sin precedentes, alcanza´ndose el l´ımite de confusio´n de l´ınea en todas las frecuencias
observadas con el radiotelescopio 30 m de IRAM. Por otra parte, el uso del telescopio Herschel
ha permitido cubrir rangos espectrales imposibles de observar con telescopios terrestres debido
a la nula transmisio´n atmosfe´rica, adema´s de proporcionar el mayor rango espectral disponible
para un estudio en profundidad sobre la emisio´n del gas en Orio´n KL. Por todo ello, el ana´lisis
simulta´neo de estos dos barridos espectrales constituyo´ desde un principio un objetivo que
merec´ıa la pena llevar a cabo para aumentar la mejora de la comprensio´n de este tipo de regiones
de formacio´n estelar.
9.2 Resumen de la tesis y principales resultados
El barrido espectral llevado a cabo con el telescopio de 30 m de IRAM (a 3, 2 y 1.3
mm) ha permitido estudiar la emisio´n del gas molecular a trave´s de sus transiciones rotacionales
menos energe´ticas. Mediante el barrido realizado con Herschel (proporcionando casi 1.4 THz
de ancho de banda y ma´s de 100.000 caracter´ısticas espectrales asociadas a diferentes especies)
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ha sido posible estudiar las regiones ma´s internas de la regio´n Orio´n KL, caracterizadas por
altas temperaturas (T>200 K), a trave´s de la emisio´n de las transiciones de ma´s alta energ´ıa.
En la nube molecular Orio´n KL se diferencian varias componentes atendiendo a sus diferentes
caracter´ısticas. El gran rango espectral cubierto (80-1900 GHz) con ambos telescopios, ha hecho
posible tambie´n profundizar en nuestra comprensio´n de las propiedades f´ısicas de cada una
de estas componentes. Por otro lado, se ha podido incrementar el estudio del gas mediante
el uso de diferentes herramientas espectrosco´picas u´tilies; la observacio´n de varios iso´topos de
una misma mole´cula, as´ı como la emisio´n de diversos estados vibracionales. Mientras que los
estados vibracionales permiten calcular las temperaturas de vibracio´n y, por tanto, determinar
el principal mecanismo responsable de la excitacio´n de cada mole´cula, los iso´topos (dado que sus
l´ıneas de emisio´n son o´pticamente delgadas) permiten estudiar el gas sin problemas de opacidad
y transporte radiativo.
Aunque el a´nalisis globlal de la emisio´n en Orio´n KL a partir del barrido espectral
observado con Herschel no ha sido todav´ıa publicado (Crockett et al. submitted), los primeros
resultados obtenidos con el telescopio de 30 m de IRAM s´ı que fueron publicados en Tercero et
al. (2010, 2011). En dichos trabajos se estudio´ la emisio´n de las mole´culas OCS, HCS+, H2CS,
CS, CCS, C3S, SiO y SiS. En esta tesis, las dos familias de mole´culas que se han estudiado son
la formada por SO, 34SO, 33SO, S18O, SO2,
34SO2,
33SO2, SO
18O y SO2 ν2=1, y la formada
por HC3N, H
13CCCN, HC13CCN, HCC13CN, sus estados vibracionales ν7, 2ν7, 3ν7, ν6, ν5 y
ν6+ν7, DC3N y HC5N. Tanto el mono´xido como el dio´xido de azufre se consideran mole´culas
trazadores de choques, en cambio el ciano(di)acetileno se observa principalmente en regiones
con temperaturas y densidades altas. En total fueron detectadas ma´s de 1.500 l´ıneas espectrales
pertenecientes a la primera familia de mole´culas y 440 de la segunda (incluyendo iso´topos y
estados vibracionales). El ana´lisis de estas dos familias se ha llevado a cabo usando tres
herramientas: cata´logos de l´ıneas moleculares (a partir de los cuales se han utilizado propiedades
espectrosco´picas de las diferentes transiciones, tales como la energ´ıa, la fuerza de l´ınea y los
coeficientes de Einstein), diagramas de rotacio´n asumiendo equilibrio termodina´mico local (ETL)
y el co´digo de transferencia radiativa (no-ETL) Madex.
PARTE II: La emisio´n de azufre en Orio´n KL
- La primera parte de esta tesis esta´ basada en el estudio de las mole´culas SO y SO2 en las
diferentes componentes de Orio´n KL (nu´cleo, plateau y nube ambiente extensa y compacta)
a partir de datos del telescopio 30 m IRAM. Un ana´lisis de sus l´ıneas de emisio´n mediante
ajustes Gaussianos permitio´ extraer las principales caracter´ısticas de los perfiles de las
l´ıneas de emisio´n observadas, tales como su anchura a media potencia, la velocidad del pico
de cada perfil y su intensidad integrada. Esto permitio´ tambie´n una primera comparacio´n
entre las l´ıneas de ambas mole´culas, as´ı como una visio´n global de cua´l es la contribucio´n
a la emisio´n de las diferentes componentes espectrales de la nube molecular Orio´n KL
segu´n la energ´ıa de cada transicio´n. El resultado ma´s importante de este estudio es la
deteccio´n de un pico de emisio´n centrado a velocidad siste´mica alta, 20.5 km s−1, visible
en los perfiles de ambas mole´culas y con anchuras de l´ınea a media potencia de ∼7-8 km
s−1.
Se han construido diagramas de poblaciones rotacionales a partir de los cuales ha sido
posible conocer algunas propiedades de SO y SO2 (temperaturas de rotacio´n y densidades
de columna) en las diferentes componentes espectrales. De estos resultados se deducen
temperaturas rotacionales similares para las dos mole´culas en ambas componentes de
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plateau y en la nube ambiente. En cambio, en el nu´cleo de Orio´n KL la diferencia
encontrada es de casi 100 K, siendo la temperatura rotacional de SO la ma´s alta.
Los motivos de esta diferencia pod´ıan ser la alta dispersio´n de los escasos valores
disponibles para la mole´cula SO o la existencia de un gradiente de temperatura en la
regio´n. Diferenciar entre ambos casos requiere observaciones a mayores frecuencias que
proporcionen transiciones a altas energ´ıas u observaciones con mayor resolucio´n angular,
para as´ı poder detectar dicho gradiente y analizarlo con ma´s detalle. Para la nueva
componente espectral centrada a 20.5 km s−1, el ana´lisis mediante diagramas rotacionales
ha revelado que no se trata de una componente excesivamente caliente (T<100 K).
Tambie´n se han realizado cartografiados de 2′×2′ alrededor de la fuente IRc2 a trave´s de
la emisio´n de diferentes transiciones de SO, SO2,
34SO y 34SO2. La ma´xima intensidad
de l´ınea integrada de SO y SO2 se obtiene en los rangos de velocidad 3-7 y 10-14 km s
−1,
correspondientes al nu´cleo caliente y al plateau a alta velocidad, respectivamente. El pico
de la emisio´n se localiza a 4′′ al suroeste de IRc2. Adema´s se detecta emisio´n elongada a
lo largo de la direccio´n noreste-suroeste del gas con velocidad entre 10 y 14 km s−1.
A continuacio´n se ha realizado un ana´lisis de la emisio´n de SO y SO2 de forma ma´s
detallada, considerando la presencia de equilibrio termodina´mico local (ETL) so´lo en el
nu´cleo caliente de Orio´n KL y excitacio´n no-ETL en el resto de la nube. Para ello se
ha utilizado el co´digo de transferencia radiativa Madex. Dicho co´digo no-ETL (el cual
tiene en cuenta los coeficientes colisionales para las diferentes especies), tras fijar diversos
para´metros, tales como la temperatura cine´tica, el taman˜o de la fuente y la densidad de
volumen de H2, y dejar la densidad de columna como u´nico para´metro libre, el co´digo
calcula la excitacio´n rotacional proporcionando intensidades de l´ınea. La utilizacio´n de
Madex en esta tesis ha supuesto un gran avance en el estudio del gas en Orio´n KL
con respecto a trabajos previos en los que se utilizo´ so´lo la aproximacio´n ETL en todas
las componentes espectrales. En particular, aqu´ı se han estudiado regiones con emisio´n
procedente de l´ıneas o´pticamente gruesas, que sin la observacio´n de iso´topos no se podr´ıan
estudiar de forma correcta. En cambio, con el uso de Madex se han podido tener en
cuenta los efectos de opacidad. Una comparacio´n de los resultados obtenidos en el ana´lisis
de la emisio´n de SO asumiendo aproximacio´n LVG y ETL para una misma componente, ha
mostrado que las densidades de columna obtenidas se subestimaban al considerar equilibrio
termodina´mico local en regiones con l´ıneas de emisio´n o´pticamente gruesas (el plateau a
alta y baja velocidad). Aunque era previamente conocido que tanto el mono´xido como
el dio´xido de azufre son especies trazadores de choques, en este trabajo se ha deducido
una importante diferencia entre ambas especies; SO presenta un enriquecimiento de su
abundancia con respecto a la de SO2 en las regiones con gas procesado por choques, en
cambio, la abundancia de SO2 es mayor que la de SO en el nu´cleo de Orio´n KL caracterizado
por temperaturas y densidades altas.
Haciendo uso del co´digo Madex, se han determinado tambie´n l´ımites superiores para las
densidades de columna de los iso´topos y estados vibracionales de SO y SO2 no detectados
(S17O, 36SO, 34S18O, SO17O y 34SO2 ν2=1), y de algunas especies que contienen azufre
(SO+, (cis)-HOSO+, SSO, OSiS, S3, S4, CH3SOCH3, H2CSO, HNSO, o-H2S2, SSH,
CH3SSH y (tr)-HCSSH) que tampoco han sido detectadas en dichos barridos.
- Posteriormente se incorporaron a este ana´lisis de SO y SO2 las observaciones realizadas
con el telescopio Herschel utilizando el instrumento HIFI a frecuencias ma´s altas, de tal
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forma que el rango de frecuencias total considerado en el ana´lisis paso´ de cubrir 168
GHz a cubrir 1.240 GHz. El ana´lisis de las l´ıneas de emisio´n de SO y SO2 con ambos
barridos espectrales, as´ı como de sus iso´topos y modos vibracionales, no so´lo corroboro´ las
conclusiones obtenidas usando so´lo datos del telescopio 30 m IRAM, sino que hizo posible
la deteccio´n de un gradiente continuo de temperatura en el nu´cleo de Orio´n KL, de tal
forma que para la obtencio´n de un buen ajuste de los perfiles de las l´ıneas se considero´
una subregio´n interna al nu´cleo, ma´s pequen˜a y con mayor temperatura, cuya emisio´n so´lo
afecta a las transiciones de ma´s alta energ´ıa.
PARTE III: La emisio´n de ciano(di)acetileno en Orio´n KL
Un estudio similar ha sido realizado en la segunda parte de esta tesis para las
mole´culas HC3N y HC5N (incluyendo iso´topos y estados vibracionales), en el que se ha
considerado simulta´neamente la emisio´n observada con ambos barridos espectrales (30 m IRAM
y Herschel/HIFI). En el caso de los perfiles de emisio´n de HC3N tambie´n se ha obtenido
contribucio´n de la componente centrada a vLSR=20.5 km s
−1, as´ı como la necesidad de considerar
un gradiente de temperatura en el nu´cleo de Orio´n KL para poder reproducir los perfiles de l´ıneas
correspondientes a las transiciones de ma´s alta energ´ıa observadas con Herschel. Se han obtenido
densidades de columna para cada especie y abundancias moleculares e isoto´picas, a partir de las
cuales se ha deducido que el estado fundamental de HC3N presenta mayores abundancias en la
subcomponente ma´s externa y fr´ıa (T=220 K) del nu´cleo de la nube. Sus estados vibracionales,
en cambio, esta´n ma´s poblados en la subcomponente ma´s caliente (T=310 K). Una comparacio´n
de los resultados obtenidos en este trabajo con los de otros autores en diferentes regiones de
formacio´n estelar masiva, muestra que tanto la densidad de columna de HC3N como el ancho
de sus l´ıneas, dependen de algunas propiedades de los nu´cleos moleculares conteniendo dicha
especie, tales como su masa y luminosidad.
Los mapas de 2′×2′ alrededor de la fuente IRc2 realizados para diferentes transiciones
de HC3N, muestran que el pico de emisio´n coincide con IRc2 a bajas transiciones, mientras que
se desplaza unos pocos segundos al este de esta fuente para transiciones con energ´ıas altas. El
estado fundamental presenta emisio´n extendida en el rango de velocidad 7-14 km s−1, mientras
que la emisio´n de los estados vibracionales es compacta y conce´ntrica a IRc2.
En el barrido espectral llevado a cabo con el telescopio 30 m IRAM se detecto´ tambie´n
de forma tentativa1 la presencia de cianoacetileno deuterado, DC3N, en la nube ambiente
compacta y de forma ma´s abundante en el nu´cleo de Orio´n KL. La mayor´ıa de especies deuteradas
son producidas en ambientes moleculares caracterizados por temperaturas menores de 20 K,
donde las reacciones para su formacio´n son eficientes. Aunque dichas temperaturas son t´ıpicas
de nu´cleos pre-estelares de baja masa, DC3N no es la u´nica especie encontrada en un nu´cleo
caliente de alta masa. Sin embargo, es menos usual el cociente obtenido en este trabajo de
dicha especie con respecto a su contrapartida no deuterada, DC3N/HC3N=0.015±0.009, en el
nu´cleo. Este valor es comparable al encontrado en nubes oscuras. Se deduce pues, un posible
enriquecimiento de deuterio en el nu´cleo caliente de Orio´n KL.
Con el fin de determinar el origen de dicho enriquecimiento, en esta tesis se presentan
tambie´n los resultados de la simulacio´n de la evolucio´n qu´ımica de HC3N y DC3N en el nu´cleo
de Orio´n KL. Los modelos fueron realizados usando el co´digo qu´ımico dependiente del tiempo
UCL CHEM el cual permite simular de forma independiente la qu´ımica que tiene lugar en los
1Consideramos deteccio´n tentativa la de aquellas especies cuya emisio´n presenta l´ıneas de´biles (con intensidades
cercanas al l´ımite de deteccio´n 3σ) y muchas de ellas adema´s esta´n solapadas con las l´ıneas de otras especies.
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granos de polvo y la qu´ımica en fase gas. El ajuste de las observaciones ha permitido tambie´n
deducir algunas de las propiedades del nu´cleo de Orio´n KL, tales como la eficiencia de acrecio´n
de especies sobre los granos de polvo (∼85%) durante la fase fr´ıa de la nube y la masa estelar
albergada en su interior (∼10M⊙).
PARTE IV: Modelizacio´n de la qu´ımica de azufre en Orio´n KL
Se ha modelizado tambie´n la evolucio´n qu´ımica de mole´culas que contienen azufre tanto
en el nu´cleo de Orio´n KL como en el plateau (regio´n afectada por choques), utilizando el co´digo
UCL CHEM. En primer lugar, el objetivo ha sido investigar los procesos que dominan la qu´ımica
del azufre en esta nube molecular y los para´metros f´ısicos y qu´ımicos que ma´s influyen en la
evolucio´n de las abundancias de las mole´culas SO y SO2. Se han presentado tambie´n resultados
del estudio de los efectos de la abundancia inicial de azufre en la nube, la temperatura final del
gas, la masa de la estrella central formada, la eficiencia de acrecio´n de mole´culas en los granos
de polvo y la densidad final de hidro´geno sobre la evolucio´n de SO y SO2. Algunos de estos
para´metros producen efectos muy diferentes segu´n la componente considerada y, principalmente,
segu´n la mole´cula estudiada. Tambie´n se han comparado todos los modelos realizados (en los
que se inclu´ıa la evolucio´n qu´ımica de las mole´culas sulfuradas OCS, CS, SO, SO2, H2S y H2CS)
con los resultados observacionales obtenidos a partir del ana´lisis de los barridos espectrales
llevados a cabo con los telescopios 30 m IRAM y Herschel. A partir de esta comparacio´n se ha
deducido la edad aproximada de cada componente (∼6×104 an˜os y ∼2×103 an˜os para el nu´cleo
y el plateau, respectivamente), algunas de sus propiedades, tales como la abundancia inicial de
azufre de la nube (0.1S⊙) y la densidad de hidro´geno en la zona afectada por choques (∼5×10
6
cm−3), as´ı como los efectos de la ma´xima temperatura del gas alcanzada durante la accio´n del
choque sobre la evolucio´n de estas seis especies que contienen azufre. En el plateau, durante
la accio´n del choque se obtiene SO/SO2>1, pero conforme esta regio´n evoluciona el cociente
SO/SO2 diminuye con el tiempo ra´pidamente hasta que SO2 llega a ser, junto a CS y H2CS, la
mole´cula que contiene azufre ma´s abundante del plateau. En el caso del nu´cleo de Orio´n KL se
encuentra que el cociente SO/SO2 disminuye a lo largo de su evolucio´n.
Por otro lado, con este ana´lisis teo´rico se han deducido tambie´n las reacciones de
formacio´n y destruccio´n de SO y SO2 dominantes en ambas componentes de la nube, y la
naturaleza de los a´tomos de azufre en la fase fr´ıa de Orio´n KL (cuando la qu´ımica tiene lugar
en los granos de polvo), a partir de los cuales se formaron posteriormente el resto de mole´culas
conteniendo azufre. Los resultados indican que la mayor parte de a´tomos de azufre en dicha fase
deb´ıan encontrarse en estado ionizado.
9.3 Summary of the thesis and main results
The line survey carried out with the IRAM 30 m telescope (covering the 3, 2 and
1.3 mm wavelength ranges) has allowed the molecular gas emission to be studied through
its lowest energy rotational transitions. With the line survey carried out with the Herschel
space telescope (with a broad frequency coverage of 1.4 THz and more than 100,000 detected
emission lines associated to different species) it has been possible to study the inner regions
of Orion KL, characterised by high temperatures (T>200 K), through the emission of more
energetic transitions. It is possible to distinguish several distinct components within the Orion
KL molecular cloud according to their different characteristics, whose physical properties are
now better understood thanks to the large spectral range covered by both telescopes (80-1900
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GHz). In addition, the study of the gas has been further improved by the observation of several
isotopologues and vibrational states of the molecules. While observed vibrational states allow the
calculation of vibrational temperatures and, therefore, the main mechanism responsible for the
excitation of each molecule to be determined, isotopologues allow the gas to be studied without
the complications of opacity or radiative transport, since their emission lines are optically thin.
Although the global analysis of the Orion KL line survey observed with Herschel has
not yet been published (Crocket et al. submitted), the first results obtained with the IRAM 30
m telescope are already published in Tercero et al. (2010, 2011). In these papers, the emission
from the molecules OCS, HCS+, H2CS, CS, CCS, C3S, SiO and SiS was studied. In this thesis,
the analysis of these two line surveys is continued through the study of two molecule families: the




and SO2 ν2=1; and the family containing cyano(di)acetylene, i.e., HC5N, DC3N, HC3N, its
13C
isotopologues and its vibrational states ν7, 2ν7, 3ν7, ν6, ν5 and ν6+ν7. Sulphur monoxide and
dioxide are considered to be good tracers of shocks, while cyano(di)acetylene is mainly found
in regions characterised by high temperatures and densities. In total, more than 1500 emission
lines were detected for the first family and 440 for the second family (including isotopologues and
vibrational states) from both line surveys. The analysis of these two molecule families has been
carried out using three tools: molecular lines catalogs, to obtain the properties of the different
transitions, such as their energy levels and Einstein coefficients; rotational diagrams assuming
local thermodynamic equilibrium (LTE); and the radiative transfer code Madex, in which the
presence of a large velocity gradient (LVG) was assumed instead of LTE.
PART II: The emission of sulphur in Orion KL
- The first part of this thesis is based on the study of the molecules SO and SO2 in the
different components of Orion KL (hot core, plateau and ridge) from data obtained with
the IRAM 30 m telescope. An analysis of their emission lines using Gaussian fits allowed
to determine the main features of the observed profiles, such as the line widths, the
velocity of the emission peak of each profile and their integrated intensities. This also
allowed a first comparison between the lines of both species, as well as a global view of the
contribution to the emission of each spectral component of the cloud, depending on the
energy of each transition. The most important result from this study was the detection of
an emission peak centered at high velocity (20.5 km s−1) and detectable in the profiles of
both molecules, with FWHMs of ∼7-8 km s−1.
Assuming local thermodynamic equilibrium and thermalised energy levels, rotational
diagrams were constructed to determine physical properties from the SO and SO2
molecules, such as the rotational temperatures in each spectral component. In particular,
similar rotational temperatures were deduced for both molecules in the plateau and in
the extended ridge, however, in the hot core a difference of almost 100 K was found
between the rotational temperatures of SO and SO2. This might be explained by the high
dispersion of the few values available for SO or by the existence of a temperature gradient
in the region. Distinguishing between these two cases would require observations at higher
frequencies, providing transitions with higher energies, or observations with higher angular
resolution, in order to analyse the temperature gradient in more detail. The rotational
diagram analysis aslo revealed that the new component with emission centered at 20.5 km
s−1 is not very warm (T<100 K).
Emission maps of 2′×2′ region around the IRc2 source have been made in transitions of
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SO, SO2,
34SO and 34SO2. The maximum integrated line intensities of SO and SO2 are
obtained in the velocity ranges 3-7 and 10-14 km s−1, corresponding to the hot core and
plateau, respectively. The emission peak is located approximately 4′′ southwest of IRc2.
In addition, elongated emission is also seen along the NE-SW direction in the velocity
range 10-14 km s−1.
In the next part of thesis, the Madex radiative transfer code was used to perform an
exhaustive analysis of the SO and SO2 emission, assuming LTE conditions in the hottest
component of Orion KL (the hot core) and using the large velocity gradient (LVG)
approximation for the rest of the cloud components. Assuming fixed values for input
parameters, such as the kinetic temperature, the source size and the hydrogen density,
and leaving the column density as the only free parameter, Madex calculates the rotational
excitation of each molecule to produce its line intensities. The use of Madex in this thesis
represents a significant advance in the study of the gas in Orion KL with respect to
previous works, which assumed the LTE approximation for all components of the cloud.
In particular, the study of the emission of optically thick lines would not have been possible
without the observation of isotopologues. Instead, with Madex it was possible to correctly
take into account the effect of line opacity. For the case of SO, by comparing the results
from the analysis of its emission considering LTE and LVG approximations for the same
cloud component, it was found that the column densities obtained when assuming LTE
were underestimated for regions optically thick lines (such as the plateau and high-velocity
plateau). In addition, this work has shown that SO displays an enhanced abundance with
respect to that of SO2 in regions containing gas processed by shocks, whereas SO2 is more
abundant than SO in the hottest and densest part of Orion KL.
Upper limits for the column densities of non-detected isotopologues of SO and SO2 and
other sulphur-bearing species have also been determined using Madex. In particular, upper
limit column densities were calculated for the species: S17O, 36SO, 34S18O, SO17O, 34SO2
ν2=1, SO
+, (cis)-HOSO+, SSO, OSiS, S3, S4, CH3SOCH3, H2CSO, HNSO, o-H2S2, SSH,
CH3SSH and (tr)-HCSSH.
- Thereafter, observations carried out using the HIFI instrument on board the Herschel space
telescope were incorporated into the analysis of SO and SO2, yielding a total spectral range
of 1240 GHz in comparison to the 168 GHz covered by the IRAM 30 m line survey. The
analysis of the emission lines of SO and SO2 from both surveys not only corroborated the
conclusions obtained using only data from the IRAM 30 m telescope, but also allowed the
detection of a temperature gradient in the hot core. This consists of an internal sub-region
of smaller size and higher temperature within the hot core, whose emission only affects
the most energetic transitions.
PART III: The emission of cyano(di)acetylene in Orion KL
A similar study, also using Madex and both line surveys, was made in the second part
of the thesis for the molecules HC3N and HC5N (including isotopologues and vibrational states).
In the case of HC3N, emission from the new cloud component at 20.5 km s
−1 was also detected.
The presence of a temperature gradient in the hot core was again required in order to reproduce
the line profiles belonging to the most energetic transitions observed by Herschel. Column
densities for each species, as well as isotopic and molecular abundances, were also obtained.
The results indicate that the ground state of HC3N is more abundant in the outer and colder
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subcomponent of the hot core (T=220 K), while its vibrational states are more abundant in the
inner and hotter (T=310 K) subcomponent of the hot core. A comparison of the results for
HC3N in Orion KL obtained in this thesis with those obtained in different cloud cores by other
authors shows that the column density of this molecule and the width of its lines depend on
several cloud core properties, such as their mass and luminosity.
The 2′×2′ maps obtained for different transitions of HC3 around IRc2 show that the
emission peak coincides with this source for lower transitions, while it is shifted a few arcseconds
to the east of IRc2 for more energetic transitions. The ground vibrational state displays extended
emission in the range 7-14 km s−1, whereas emission from vibrational states is more compact
and centered on IRc2.
In the survey carried out with the IRAM 30 m telescope, DC3N was tentatively
2
detected in the compact ridge and more abundantly in the cold subcomponent of the hot
core. Most deuterated species are produced in molecular environments characterised by low
temperatures (T≤20 K) and high densities (>104 cm−3), where most of reactions responsible for
their formation become efficient. Although these temperatures are typical of low-mass pre-stellar
cores, the DC3N/HC3N ratio obtained in this thesis in the hot core of Orion KL is 0.015±0.009.
This value is similar to that obtained in dark clouds suggesting the presence of deuterium
enrichment in the hot core of Orion KL. In order to analyse the origin of this enrichment,
models for the chemical evolution of HC3N and DC3N in the hot core are presented. These
models were made using the UCL CHEM code which allows the different chemical phases of the
cloud to be modelled as a time function. From the models that reproduce the observations, it
has been possible to determine several properties of Orion KL, such as the depletion efficiency of
species onto grain surfaces (∼85%) during the cold phase of the cloud and the star mass within
the core (∼10M⊙).
PART IV: Modelling the sulphur chemistry in Orion KL
The chemical evolution of sulphur-bearing molecules in the hot core and in the plateau
of Orion KL has also been modelled using the UCL CHEM code. The aim of this study
was to investigate the processes that dominate the sulphur chemistry in Orion KL and the
physical and chemical parameters most influential on the SO and SO2 evolution. Results are
presented in this thesis concerning the effects on both molecules produced by varying the initial
elemental abundances, the mass of the star formed in the central region, the accretion efficiency
of molecules onto grain surfaces and the final gas temperature and hydrogen density. Some of
these parameters have very different effects on the column densities, depending on the cloud
component considered, and, more importantly, on the molecule being studied. The models were
then compared to observations of the sulphur-bearing molecules SO, SO2, H2CS, CS, H2S and
OCS yielding an approximate age for each cloud component (∼ 6×104 years and ∼2×103 years
for the hot core and the plateau, respectively). In addition, various physical properties were
determined, such as the initial sulphur abundance (0.1S⊙), the hydrogen density of the gas
processed by shocks (∼5×106 cm−3) and the effect of the peak temperature reached by the gas
in the passing shock on the chemical evolution of these sulphur-bearing species. In the plateau,
an abundance ratio of SO/SO2>1 is obtained during the shock, but as the region subsequently
evolves, the SO/SO2 ratio rapidly decreases with time until SO2, together with CS and H2CS,
is the most abundant molecule containing sulphur in the plateau. For the hot core, the SO/SO2
2We consider the detection of a molecule to be tentative when it presents weak emission lines and many of
them are blended with the lines from other species.
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ratio decreases throughout its evolution.
This theoretical study has allowed the dominat formation and destruction reactions for
SO and SO2 to be identified in the hot core and plateau environments, as well as the nature of
the sulphur atoms in the early stage of the cloud (the cold phase) to be determined. The results
indicate that most sulphur atoms in this early phase must have been ionised.
9.4 Conclusiones
Del estudio de las especies SO, SO2, HC3N y HC5N a trave´s del co´digo qu´ımico
UCL CHEM y del ana´lisis de ma´s de 1.900 l´ıneas de emisio´n (considerando tambie´n iso´topos
y estados vibracionales) observadas en los barridos espectrales llevados a cabo con el telescopio
terrestre 30 m IRAM (cubriendo los rangos 80-115.5 GHz, 130-178 GHz y 197-281 GHz) y
el telescopio espacial Herschel/HIFI (cubriendo los rangos 480-1.280 GHz, 1.430-1.540 GHz y
1.570-1.900 GHz), se extraen las siguientes conclusiones:
• Presencia de una nueva componente espectral con emisio´n centrada a 20.5 km s−1, cuyo
origen se relaciona con choques asociados al objeto BN.
• Posible calentamiento interno del nu´cleo de Orio´n KL por la presencia de protoestrella(s),
dada la existencia de un gradiente continuo de temperatura en esta regio´n en el que la
temperatura aumenta conforme el taman˜o de la componente disminuye.
• Enriquecimiento de la abundancia de SO2 con respecto a la de SO en el nu´cleo de Orio´n
KL y enriquecimiento de la abundancia de SO frente a la de SO2 en la regio´n con gas
afectado por choques (plateau). Estos resultados sugieren que SO es mejor trazador de
choques que SO2, mientras que SO2 es mejor trazador de gas caliente y denso.
• La excitacio´n de estados vibracionales de HC3N esta´ dominada por bombeo radiativo de
fotones IR en el caso de las transiciones ma´s energe´ticas, mientras que para las de menor
energ´ıa la excitacio´n por colisiones tambie´n juega un papel importante, segu´n los resultados
del ana´lisis de la temperatura vibracional obtenida a partir de la emisio´n de los estados
vibracionales de HC3N.
• Algunas propiedades de los nu´cleos de nubes moleculares, donde tiene lugar la formacio´n
estelar masiva, influyen en la emisio´n de HC3N. En particular, se obtienen las mayores
densidades de columna de HC3N y anchuras de l´ınea para este especie en los nu´cleos
ma´s masivos y luminosos. Las estrellas masivas albergadas en estos cu´mulos son las
responsables de las luminosidades tan altas observadas, pero dado que las anchuras de
las l´ıneas (FWHM) dependen de la cinema´tica del gas y principalmente de la velocidad
de dispersio´n, estos resultados podr´ıan sugerir tambie´n la presencia de un gran nu´mero de
fuentes no masivas en el interior de estos nu´cleos, dando lugar a elevadas dispersiones de
velocidad y, por tanto, a valores altos de FWHM. Esto indicar´ıa que las estrellas de baja
masa pueden jugar un papel significativo en la formacio´n de estrellas masivas.
• Enriquecimiento de deuterio en el nu´cleo de Orio´n KL, dado que el cociente obtenido
DC3N/HC3N=0.015±0.009 es similar al encontrado en nubes oscuras. De los resultados
obtenidos utilizando el co´digo qu´ımico UCL CHEM, se concluye que parte del DC3N
observado en el nu´cleo de Orio´n KL debe haber sido formado durante la fase gas (caliente)
de la nube.
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• Variar el porcentaje de a´tomos de azufre neutros que son depositados en la superficie de los
granos de polvo para dar lugar a la formacio´n de H2S y OCS apenas afecta a las reservas
de azufre sobre los mantos de los granos. En cambio, variar el porcentaje de a´tomos
de azufre ionizados que se depositan en los granos produce variaciones significativas en
las abundancias de SO, SO2, H2S y principalmente de OCS. Esto sugiere una naturaleza
ionizada para la mayor parte de a´tomos de azufre presentes en la fase fr´ıa de la nube. Se
concluye pues, que la estructura inicial de la nube Orio´n KL debio´ ser inhomoge´nea, de
manera que los fotones UV penetraban en ella ionizando los a´tomos de azufre. Los iones
S+, una vez depositados en los granos, formaron principalmente (∼95%) H2S y so´lo una
pequen˜a cantidad (∼5%) de OCS en la superficie de dichos granos de polvo.
• Del ana´lisis de las reacciones qu´ımicas dominantes en la evolucio´n de mole´culas que
contienen azufre se concluye que en la actualidad esta´ teniendo lugar en el plateau de
Orio´n KL una transicio´n qu´ımica, en la que las reacciones de formacio´n de SO y SO2
pasan de estar dominadas por O2 a estar dominadas por OH.
9.5 Conclusions
Following a study of the chemistry of the species SO, SO2, HC3N and HC5N using the
UCL CHEM chemical code and the analysis of more than 1900 emission lines detected in surveys
carried out with the IRAM 30 m (covering the frequency ranges 80-115.5 GHz, 130-178 GHz
and 197-281 GHz) and Herschel/HIFI telescopes (480-1280 GHz, 1430-1540 GHz and 1570-1900
GHz), the following conclusions have been made:
• Presence of a new spectral component with emission centered at 20.5 km s−1, whose origin
is related to shocks associated with the BN object.
• Internal heating of the hot core of Orion KL due to the presence of protostar(s), given the
existence of a continuos temperature gradient within this region, where the temperature
increases as the size of the region decreases.
• Enhancement of the SO2 abundance with respect to that of SO in the hot core of Orion
KL. Conversely, enhancement of the SO abundance with respect to SO2 in regions of gas
affected by shocks (i.e., the plateau). These results suggest that SO is better tracer of
shocks than SO2, while SO2 is better tracer of hot and dense gas.
• The excitation of HC3N vibrational states is dominated by IR photon pumping for the most
energetic transitions. For the lower energy transitions, both collisions and IR pumping play
an important role in the excitation of these states.
• Some properties of molecular cores harbouring massive star formation influence the
emission of HC3N. In particular, the most luminous and massive cores present the largest
column densities of this molecule and the largest line widths. Given that FWHM depends
on the gas kinematics and, in particular, on the velocity dispersion, these results suggest
the presence of a large number of non massive sources within the most massive clouds,
responsible for the high velocity dispersion and, therefore, the high FWHM values. The
presence of the low-mass stars could therefore play a significant role in the process of
massive star formation.
9.6. Perspectivas 245
• Deuterium enrichment in the hot core of Orion KL, indicated by the high D/H ratio
obtained (0.015±0.009), similar to that found in dark clouds. From the results obtained
using the UCL CHEM code, it is concluded that the DC3N observed in the hot core must
be partly formed during the warm gas phase of the cloud.
• The percentage of neutral sulphur atoms depleted onto dust grains to form H2S and OCS
barely affects the sulphur reservoirs on the grains. However, varying the percentage of
ionised sulphur atoms depleted can lead to significant changes in the abundances of SO,
SO2, H2S and mainly of OCS. This suggests that the sulphur atoms must be mostly
ionised during the cold gas phase of the cloud. It is therefore concluded that the initial
cloud structure must have been clumpy, allowing UV photons to penetrate and ionise the
sulphur atoms. S+ ions, once depleted on the grain surfaces, mainly formed H2S (∼95%)
and a small percentage of OCS (∼5%).
• From the analysis of the dominant chemical reactions in the evolution of sulphur-bearing
species is deduced that a chemical transition is currently taking place in the plateau of
Orion KL, where formation reactions of SO and SO2 change from being dominated by O2
to being dominated by OH.
9.6 Perspectivas
Con el trabajo presentado en esta tesis se ha puesto de manifiesto el grado de
complejidad f´ısica y qu´ımica de la nube molecular Orio´n KL, adema´s de confirmar que la mejor
forma de realizar un ana´lisis completo de la regio´n es a trave´s del estudio de familias de mole´culas.
As´ımismo, se ha mostrado tambie´n que con cada uno de estos estudios moleculares es posible
encontrar resultados nuevos que contribuyen de forma complementaria a la caracterizacio´n global
de Orio´n KL y a una mejora del conocimiento sobre los procesos que en su interior tienen lugar
a lo largo de su evolucio´n. De todo ello se deriva la importancia de continuar analizando los
barridos espectrales llevados a cabo con los telescopios 30 m IRAM y Herschel/HIFI, as´ı como
de continuar con las colaboraciones establecidas con el fin de poder aportar tambie´n un punto de
vista teo´rico al estudio de Orio´n KL. En futuros trabajos, y haciendo uso de la resolucio´n angular
sin precedentes que es capaz de proporcionar ALMA, sera´ posible analizar con mucho ma´s detalle
las regiones ma´s internas de las nubes moleculares, obtenie´ndose as´ı conclusiones mucho ma´s
robustas y nuevos descubrimientos hasta ahora imposibles por las limitaciones te´cnicas.
Uno de los aspectos claves para el estudio de la qu´ımica en el medio interestelar es
la qu´ımica del deuterio y por ello, los resultados obtenidos en esta tesis son particularmente
interesantes. La obtencio´n de un cociente D/H elevado en el nu´cleo caliente de Orio´n KL
(Cap´ıtulo 7), cuando el enriquecimiento de deuterio es esperado en ambientes moleculares fr´ıos,
sugiere la necesidad de nuevas observaciones de especies deuteradas en nu´cleos pre-estelares
(incluyendo tambie´n candidatos a albergar formacio´n estelar masiva) y en nu´cleos con estrellas
ya formadas, junto con una comparacio´n entre ambos, para mejorar la comprensio´n de la qu´ımica
del deuterio. Un exhaustivo estudio teo´rico podr´ıa tambie´n restringir con mayor exactitud las
condiciones f´ısicas y qu´ımicas de los distintos nu´cleos donde la deuteracio´n tiene lugar.
Por otro lado, los resultados obtenidos en esta tesis sobre la qu´ımica del azufre
(Cap´ıtulos 5, 6 y 8) tambie´n podr´ıan ser aplicados en un trabajo futuro a fuentes extragala´cticas.
En particular, se podr´ıan aplicar a galaxias interaccionando, ya que e´stas representan los mejores
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escenarios para la existencia de una actividad alta de formacio´n estelar y qu´ımica de choques.
En la bibliograf´ıa es posible encontrar numerosos estudios moleculares de este tipo de fuentes,
siendo CO la mole´cula ma´s usada en la mayor´ıa de ellos. Esta mole´cula es un buen trazador
de regiones moleculares, sin embargo no es el mejor trazador del gas molecular ma´s caliente,
ni tampoco del gas que es procesado por choques durante los procesos de formacio´n estelar.
Los resultados obtenidos en esta tesis sobre las propiedades y la evolucio´n de diferentes especies
que contienen azufre en distintos tipos de regiones moleculares, podr´ıa aplicarse a este tipo de
galaxias en sus diferentes fases evolutivas. Esto permitir´ıa estudiar los procesos que rigen el
medio interestelar en cada una de ellas, para as´ı poder conocer su influencia en la evolucio´n
de las galaxias en colisio´n. Este proyecto fue enviado como una propuesta de observacio´n al
telescopio 30 m IRAM y recientemente ha sido aprobada con 8 noches de observacio´n, aunque
el objetivo es ampliar el estudio observacional utilizando ALMA. Este nuevo interfero´metro,
proporcionando las mayores resoluciones angulares y sensibilidades, permitira´ incrementar la
muestra de galaxias a mayores z y obtener mapas de las a´reas colindantes, con el fin de estudiar
en detalle la distribucio´n de especies sulfuradas enriquecidas por las colisiones, as´ı como la







Procesos radiativos y te´cnicas de
ana´lisis
La mayor parte de esta tesis esta´ basada en el ana´lisis de l´ıneas espectrales de diferentes
especies moleculares presentes en la nube molecular Orio´n KL, a partir de las cuales ha sido
posible obtener abundancias qu´ımicas y las propiedades del gas. Con el fin de que el lector
tenga un conocimiento ma´s detallado de los diferentes procesos radiativos que dan lugar a
estas l´ıneas espectrales y de las te´cnicas utilizadas para su ana´lisis e interpretacio´n, en este
Ape´ndice se explican algunas nociones sobre la radiacio´n, la ecuacio´n de transferencia radiativa
y las aproximaciones que suelen considerarse para su solucio´n. El desarrollo mostrado en este
cap´ıtulo ha sido extra´ıdo de los libros Introduccio´n a la F´ısica del Medio Interestelar (Estalella
& Anglada 2008), The Physics of Interstellar dust (Kru¨gel 2003), y The Large Velocity
Gradient Approach (Vastel 2006).
A.1 Radiacio´n
El campo de radiacio´n se describe mediante la intensidad de radiacio´n o´ intensidad
espec´ıfica, Iν . E´sta es la energ´ıa (ε) por unidad de tiempo (t) que atraviesa un a´rea (A)
perpendicular a la direccio´n k (ver Fig. A.1), que es transportada por la radiacio´n que se
propaga dentro de un a´ngulo so´lido (Ω) en un intervalo de frecuencia (ν),
dε = IνdtdAcosθdΩdν. (A.1)
Iν contiene informacio´n tanto de la distribucio´n espacial y espectral del campo de radiacio´n,
como de su nivel de isotrop´ıa. Las unidades (cgs) de la intensidad espec´ıfica son erg cm−2 s−1
Hz−1.
El formalismo de transferencia radiativa puede realizarse en te´rminos de la frecuencia,
ν, o de la longitud de onda, λ, bajo la consideracio´n:
Iλdλ = Iνdν (A.2)
Figura A.1: Energ´ıa dentro de un a´ngulo so´lido dΩ que atraviesa un a´rea dA cuya normal n forma un a´ngulo θ
con la direccio´n considerada k.
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donde el signo negativo indica el sentido opuesto en los intervalos de integracio´n de la intensidad.
Considerando un emisor situado en un punto (1) y un receptor en otro punto (2), la cantidad
de energ´ıa saliente de (1) y entrante en (2) viene dada por:
dε1 = Iν1dA1dΩ1dtdν (A.4)
donde dΩ1 es el a´ngulo so´lido que abarca el receptor (2) visto desde (1). La energ´ıa recibida en
(2) puede expresarse como:
dε2 = Iν2dA2dΩ2dtdν. (A.5)
Por conservacio´n de energ´ıa se tiene que dε1=dε2. La energ´ıa emitida dentro del cono de apertura
dε1 coincide con la captada en el a´rea dA2, y la recibida dentro del cono de apertura dε2 coincide
con la emitida dentro del a´rea de A1. Por lo que a partir de dA1dε1=dA2dε2, se obtiene:
Iν1 = Iν2 . (A.6)
La intensidad espec´ıfica es constante a lo largo de una trayectoria (en ausencia de fuentes de
radiacio´n o absorcio´n).
A partir de la integracio´n de la intensidad espec´ıfica sobre el a´ngulo so´lido se obtiene






cuyas unidades son erg cm−3 Hz−1. Este para´metro representa la cantidad de energ´ıa por unidad
de volumen y frecuencia. La densidad de energ´ıa es proporcional a la intensidad media, Jν ,






con unidades de erg cm−2 s−1 Hz−1. Si la intensidad procede de una fuente que subtiende un






siendo el factor ∆ΩS/4π el factor de dilucio´n.





cuyas unidades vienen dadas en erg s−1 cm−2 Hz−1 o Janskys (Jy) 1.
La luminosidad espec´ıfica de una fuente iso´tropa situada a una distancia d del
observador para una frecuencia ν, depende de la densidad de flujo de la forma:
Lν = 4πd
2Sν . (A.11)
11Jy=10−23 erg s−1 cm−2 Hz−1.
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Las dimensiones de este para´metro son erg s−1 Hz−1. Por otro lado, integrando la luminosidad
espec´ıfica para todas las frecuencias se obtiene la llamada luminosidad bolome´trica de la
fuente, cuyas dimensiones son erg s −1.
A.2 Ecuacio´n de transferencia radiativa
Como se ha mencionado anteriormente, cuando la energ´ıa del campo de radiacio´n se
conserva al propagarse entre dos puntos (1) y (2), se obtiene Iν1=Iν2. Generalizando esta





Al considerar procesos de emisio´n y absorcio´n de radiacio´n por un medio, la conservacio´n de
energ´ıa a lo largo de un haz no se cumple, por lo que la expresio´n A.12 debe ser modificada
considerando los procesos de emisio´n esponta´nea e inducida, as´ı como los de absorcio´n y
dispersio´n, lo que finalmente da lugar a la ecuacio´n de transferencia radiativa.
* Emisio´n esponta´nea
La emisio´n esponta´nea es el proceso por el cual un a´tomo, en un estado excitado, pasa
a un estado de energ´ıa inferior. Cuando una transicio´n tiene lugar, el a´tomo emite radiacio´n
dando lugar a un incremento de la energ´ıa del haz expresado como:
dε = jνdV dΩdtdν, (A.13)
siendo jν el coeficiente de emisio´n (erg cm
−3 s−1 Hz−1). Teniendo en cuenta este aumento de




= jν . (A.14)
* Absorcio´n y emisio´n inducida
La intensidad de radiacio´n absorbida es directamente proporcional a la intensidad de




= −ανIν , (A.15)
donde αν es el coeficiente de absorcio´n (cm
−1). El inverso del coeficiente de absorcio´n es una
longitud denominada recorrido libre medio de la radiacio´n, lν=1/αν . Este para´metro indica la
distancia media recorrida por un foto´n de frecuencia ν antes de ser absorbido. En determinadas
condiciones, el medio puede ser estimulado por la radiacio´n incidente, emitiendo as´ı radiacio´n.
Esta emisio´n inducida es proporcional a la intensidad de la radiacio´n incidente y por tanto su
comportamiento es ana´logo al de la absorcio´n y no al de la emisio´n esponta´nea. La emisio´n
inducida resulta en una contribucio´n negativa al coeficiente de absorcio´n (αν<0).
Por tanto cuando se consideran conjuntamente tanto los procesos de emisio´n como los




= −ανIν + jν . (A.16)
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A.2.1 Solucio´n de la ecuacio´n de transferencia radiativa
En el caso sin absorcio´n (αν=0) la solucio´n de la ecuacio´n A.16 queda en te´rminos
lineales:





En el caso sin emisio´n (ν=0) la solucio´n a la ecuacio´n de transferencia radiativa queda como un
decaimiento exponencial de la intensidad:
Iν(s) = Iν(s0)e
−τν , (A.18)






Si τν≪1 se dice que el medio es transparente u o´pticamente delgado, mientras que si τν≫1 el
medio es opaco u o´ticamente grueso.
Sin embargo, dadas las incertidumbres obtenidas al estimar distancias y taman˜os de





= −Iν + Sν , (A.20)
donde Sν=jν/αν es la funcio´n fuente (emisio´n/absorcio´n). Expresada de esta forma, la ecuacio´n








−(τν−τ ′ν)dτ ′ν . (A.21)
En el caso en el que Sν no dependa de τν se obtiene:
Iν(τν) = Iν(0)e
−τν + Sν(1− e
−τν ). (A.22)
Para τν≪1 se tiene Iν(τν)→Iν(0), en cambio si τν≫1 entonces Iν(τν)→Sν . La intensidad
Iν pierde su comportamiento inicial en escalas del orden de τν∼1 y tiende a adquirir las
Figura A.2: La intensidad medida por el observador es suma de la intensidad de fondo Iν(0), atenuada un factor
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caracter´ısticas del medio, descrito por la funcio´n fuente. En el caso particular de emisio´n
estimulada, en lugar de una atenuacio´n exponencial de la intensidad, se obtendr´ıa una
amplificacio´n exponencial de la misma. Los ma´seres constituyen un ejemplo de este proceso.
A.3 Equilibrio termodina´mico
La distribucio´n espectral de la radiacio´n en equilibrio termodina´mico a una temperatura






donde h=6.626×10−27 erg s es la constante de Planck y k=1.38×10−16 erg K−1 la constante
de Boltzmann. En este caso, los estados energe´ticos de la materia tambie´n esta´n en equilibrio.
Esto implica que la poblacio´n de los niveles de energ´ıa de una especie viene dada por la ley de









y que la distribucio´n de velocidades de las part´ıculas viene dada por la ley de Maxwell para una







Figura A.3: La funcio´n de Planck. Fuente: The Physics of Interstellar Dust, Endrik Kru¨gel, Institute
of Physics Publishing Bristol and Philadelphia, 2003.
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En equilibrio termodina´mico, las temperaturas (T ex y T k) coinciden y definen la temperatura
del equilibrio termodina´mico, T ,
Tex = Tk = T. (A.26)
En el caso en el que la poblacio´n de los niveles de energ´ıa para cada estado de ionizacio´n
viene dada por la ley de Boltzmann y la distribucio´n de velocidades de las part´ıculas viene dada
por una ley de Maxwell, pero la radiacio´n no viene determinada por la ley de Planck, se dice
que tiene lugar un equilibrio termodina´mico local, ETL. En este caso (en el que la radiacio´n
esta´ desacoplada de la materia) cuando la densidad crece, las poblaciones de los niveles de las
part´ıculas son controladas por colisiones. Cuando las transiciones colisionales dominan sobre
las transiciones radiativas, las poblaciones vienen dadas por la ley de Boltzmann con T ex≃T k.
A partir de aqu´ı, si la densidad del medio es suficiente, la profundidad o´ptica puede ser muy
elevada, con lo que la radiacio´n tender´ıa al equilibrio termodina´mico total y vendr´ıa dada por
la ley de Planck.
A.3.1 Diagramas rotacionales
En Astrof´ısica molecular, cuando tiene lugar equilibrio termodina´mico local, una de
las herramientas ma´s utilizadas para carcaterizar la emisio´n de las mole´culas y obtener sus
densidades de columna es el diagrama de rotacio´n o´ diagrama de poblacio´n. Este me´todo
consiste en la representacio´n de la densidad de columna normalizada por el peso estad´ıstico
para diferentes niveles de energ´ıa en funcio´n de sus energ´ıas. Cuando la densidad de H2 de una
regio´n es lo suficientemente alta para que todo los niveles este´n termalizados, la representacio´n
logar´ıtmica de las densidades de columna y las energ´ıas proporciona una recta cuya pendiente
es proporcional a 1/T . Esta temperatura es designada como temperatura rotacional, T rot, y
coincide con la temperatura cine´tica, T k, en condiciones de ETL.
Cuando la emisio´n molecular observada es o´pticamente delgada, la densidad de columna











4ν3/3hc3)Sµ2ul/gu el coeficiente de Einstein para una transicio´n que conecta los
niveles u y l. Sν(T ) es la funcio´n fuente, TBG la temperatura de la radiacio´n de fondo co´smico,
T ex la temperatura de excitacio´n de la transicio´n y gu la degeneracio´n del nivel superior.
Considerando hν≪kT (aproximacio´n Rayleigh-Jeans) y asumiendo T ex≫TBG, la






donde W es la temperatura de brillo integrada de la l´ınea observada,
∫
TBdν. Dado que bajo
las condiciones de ETL la distribucio´n de poblaciones de todos los niveles se pueden representar










siendo N la densidad de columna total de la especie molecular, Eu la energ´ıa del nivel superior
de la transicio´n y Z la funcio´n de particio´n. Combinando A.28 y A.29 se obtiene:




















Por tanto, con una representacio´n gra´fica de la densidad de columna normalizada por el peso
estad´ıstico, Nu/gu, de cada transicio´n en funcio´n de la energ´ıa del nivel superior de las mismas,
se obtendr´ıa una recta de cuya pendiente se puede obtener la temperatura de rotacio´n y de su
interseccio´n con el eje de ordenadas la densidad de columna total dividida por la funcio´n de
particio´n (N/Z). Ver Blake et al. (1987) y Goldsmith & Langer (1999), para una descripcio´n
ma´s detallada sobre diagramas de rotacio´n y expresiones para corregir el efecto de la opacidad
de l´ıneas, de la excitacio´n molecular y de una fuente emisora no extensa.
A.4 La aproximacio´n LVG
Las ecuaciones de equilibrio estad´ıstico describen la variacio´n de la poblacio´n de un

















donde Rij es la probabilidad de transicio´n radiativa del nivel i al j y C
′
ij la probabilidad de
transicio´n colisional. La probabilidad de transicio´n radiativa puede escribirse en funcio´n de los
coeficientes de Einstein segu´n
Rij = Aij + 4πUBij (A.33)
para Ei>Ej y
Rij = 4πUBij (A.34)








donde T bg es la temperatura de fondo co´smico producida por el polvo. Los coeficientes de las
transiciones colisionales, C ′ij , representan la probabilidad de que se produzca la transicio´n tras
una colisio´n entre una part´ıcula de la especie considerada y cualquier otra. Son proporcionales
a la densidad de hidro´geno molecular del medio, a la seccio´n eficaz geome´trica de la colisio´n y
a la velocidad t´ıpica de las part´ıculas para la temperatura cine´tica. En el caso en el que las


























(Aij + Cijexp(−hν/kTk(exp(hν/kTbg)− 1)
Aijexp(hν/kTbg) + Cij(exp(hν/kTbg)− 1)
)
. (A.37)
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Despreciando el campo de radiacio´n de fondo (hν≫kT bg):
Tex =
( hν/k
hν/kTk + ln(1 +Aij/Cij)
)
. (A.38)
Cuando las colisiones dominan (Cij≫Aij), entonces ocurre que T ex→T k (re´gimen gobernado
por ETL). Como se ha mencionado en la seccio´n anterior, para una mole´cula en equilibrio
termodina´mico local todas las temperaturas de excitacio´n son la misma y Nu (la densidad de
columna del estado superior) puede expresarse como una funcio´n de N tot.
Sin embargo, fuera del ETL, una temperatura de excitacio´n diferente puede caracterizar
la poblacio´n de cada nivel relativa a la del estado fundamental o a la de cualquier otro estado. Si
consideramos la emisio´n de una l´ınea (con un determinada anchura, δv, debido al efecto Doppler)
y asumimos tambie´n la existencia de gradientes de velocidad como consecuencia de la expansio´n
o contraccio´n del medio, en esta situacio´n la emisio´n que ve cada punto de la nube procede
solamente de una regio´n restringida, lo que proporciona un desacoplamiento radiativo de las
distintas regiones. En este caso es cuando se utiliza la llamada aproximacio´n de Sobolev2 o
LVG (very large velocity gradient). Esta aproximacio´n considera que la anchura de las l´ıneas se
debe a la existencia de grandes gradientes de velocidad a lo largo de una nube o una regio´n, de
tal forma que la variacio´n de la velocidad entre puntos relativamente pro´ximos es mayor que la
dispersio´n local de velocidad.
Consideremos esta aproximacio´n en el caso concreto de una esfera de densidad uniforme










conM la masa de la nube, R el radio exterior, G la constante gravitacional y r la distancia desde
el centro de la nube. Asumimos que los puntos de una misma zona de velocidades presentan
similares condiciones f´ısicas y por tanto de excitacio´n. Adema´s, suponemos tambie´n que no hay
interaccio´n radiativa entre puntos muy distantes por lo que un foto´n emitido por una mole´cula
que no es reabsorbido localmente por otra lograra´ escapar de la nube. Siguiendo Castor (1970)
y Lucy (1971), la intensidad media en cualquier punto de la nube cuando se integra sobre el
perfil de la l´ınea, depende so´lo del valor local de la funcio´n fuente S y de la probabilidad de que
un foto´n en ese punto escape de la nube sin sufrir interacciones. En otras palabras, la funcio´n
fuente es una funcio´n local, ya que cada punto interacciona radiativamente so´lo con su entorno
pro´ximo. Segu´n Castor (1970), la opacidad total del medio a una frecuencia dada y segu´n una
direccio´n puede definirse como:
τ(ν) =
( τ0(ν)













donde ǫ es el gradiente logar´ıtmico de la velocidad, µ el coseno del a´ngulo que forma la
l´ınea de visio´n y la direccio´n radial, Aij el coeficiente de Einstein de la transicio´n i→j, gi la
degeneracio´n del nivel superior i y ni,j las fracciones de poblacio´n en el nivel superior e inferior,
2Esta aproximacio´n fue propuesta por Sobolev y desarrollada para l´ıneas moleculares milime´tricas por Scoville
& Solomon (1973) y Goldreich & Kwan (1974).
A.4. La aproximacio´n LVG 259
respectivamente. Segu´n este mismo autor, para la intensidad promediada a todo a´ngulo y
frecuencia, U , puede escribirse una expresio´n local:








βc(r)Ic(r) representa la contribucio´n de las fuentes de continuo e Ic el brillo promedio de la
fuente. β es la probabilidad de que un foto´n abandone la nube y tambie´n se trata de una
funcio´n local. Cuando la opacidad no es despreciable, los fotones son reabsorbidos y reemitidos
varias veces antes de escapar de la nube. Para tener este hecho en cuenta, la aproximacio´n LVG




= −Aijni −Bij4π(1− β(r))S(r)(ni − nj)−Bij4πβc(r)Ic(r)(ni − nj). (A.44)
Introduciendo en la ecuacio´n anterior los coeficientes de Einstein y la expresio´n para la funcio´n



























la variacio´n de la poblacio´n de un nivel i con energ´ıa Ei debida a transiciones colisionales y




= −Aijβni −Bij4πβc(r)Ic(r)(ni − nj). (A.48)
El te´rmino Aijβni (que tiene en cuenta la probabilidad de escape) sustituye al te´rmino Aijni
relativo al caso o´pticamente delgado. Ver Goldreich & Kwan (1974) para un desarrollo ma´s
detallado, incluyendo soluciones nume´ricas para diferentes mole´culas.
A.4.1 Madex
El co´digo de transferencia radiativa Madex, desarrollado por Cernicharo (2012) y
basado en el formalismo de Goldreich & Kwan (1974), utiliza las expresiones descritas en la
seccio´n anterior en geometr´ıa esfe´rica. En particular, Madex calcula las frecuencias de transicio´n
y las fuerzas de l´ınea para la mayor´ıa de mole´culas directamente a partir de una base de datos
interna de momentos dipolares y constantes de rotacio´n. Tan so´lo para una pequen˜a fraccio´n
(∼6%) de mole´culas, sus frecuencias y fuerzas de l´ınea son tomadas de los cata´logos JPL y
CDMS. Este co´digo considera aproximacio´n LVG y so´lo en el caso de que no existan coeficientes
colisionales para una mole´cula, el co´digo simula el espectro de emisio´n asumiendo ETL. Los
para´metros de dia´metro del telescopio, Dtel, taman˜o de la fuente, θs, velocidad relativa de la
l´ınea vlsr y ancho de la l´ınea a media potencia, △v, representan para´metros de entrada. Debido
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a que Madex es un co´digo no-ETL, es necesario introducir tambie´n como para´metros de entrada
la temperatura cine´tica, T kin, y la densidad de volumen de H2, nH2 , que son fijadas teniendo en
cuenta las condiciones de cada regio´n. Adicionalmente, es posible introducir un desplazamiento
(offset) espacial con respecto a la posicio´n a donde se apunta para observar, para as´ı tener en
cuenta diferencias en la respuesta del telescopio. Este co´digo tambie´n incluye correcciones para
la dilucio´n del haz principal dependiendo de los diferentes taman˜os del haz para cada frecuencia.
La densidad de columna, N , es el u´nico para´metro de entrada libre del co´digo, el cual finalmente
calcula la excitacio´n rotacional y proporciona como para´metro de salida las intensidades de l´ınea.
Ape´ndice B
El co´digo qu´ımico UCL CHEM
En este Ape´ndice se describe el co´digo qu´ımico UCL CHEM, utilizado en los Cap´ıtulos 7 y 8
de esta tesis para la simulacio´n de la evolucio´n qu´ımica de diferentes especies, as´ı como su
funcionamiento.
UCL CHEM es un modelo qu´ımico gas-grano dependiente del tiempo en el que las
abundancias qu´ımicas de las especies son calculadas en cada momento. Generalmente la qu´ımica
es calculada en dos fases: la Fase I, que involucra el proceso de colapso de la nube, y la Fase II
que abarca la evolucio´n qu´ımica de la regio´n desde la formacio´n de una fuente de radiacio´n en
su interior.
En la Fase I el material colapsa a cierta temperatura desde una densidad inicial
(para´metro de entrada) hasta que se alcanza un nu´mero de denisdad final y/o un determinado
tiempo. El modelo aplica el llamado colapso modificado (Spitzer 1978; Nejad et al. 1990), el

















(con n>n0), donde t, G y mH son el tiempo, la constante gravitacional y la masa de un a´tomo
de hidro´geno, respectivamente. n0 y n representan el nu´mero de densidad inicial y final de
a´tomos de hidrgo´geno, mientras que B es el factor que determina el modo de colpaso. En el
co´digo, el colapso puede tener lugar en modo ca´ıda libre (B=1) o retardado (B<1). Durante
la Fase I tiene lugar una qu´ımica en fase-gas, donde a´tomos y mole´culas son depositadas sobre
las superficies de los granos. Las abundancias elementales iniciales de las principales especies
(H, He, C, O, N) y metales tales como Si y Mg, constituyen el principal para´metro de entrada
qu´ımico. Adema´s, para cada especie son tenidas en cuenta tambie´n todas sus posibles rutas de
formacio´n y destruccio´n. Considerando la reaccio´n en fase-gas A+B → C+D, la tasa de esta
reaccio´n, que estima la cantidad de especies producidas por unidad de volumen por segundo,









donde [X] designa la concentracio´n de la especie X (cm−3) y κp el coeficiente cine´tico de
produccio´n de X. Este coeficiente depende a menudo de la temperatura y por tanto puede
ser expresado mediante la ecuacio´n de Arrhenius:





donde A(T ) es la constante de Arrhenius dependiente de la temperatura, Ea es la energ´ıa de
activacio´n1 y κB la constante de Boltzmann. Para reacciones endote´rmicas, Ea debe ser al
menos la energ´ıa requerida para la formacio´n de productos. A bajas temperaturas Ea≫κBT,
por lo que el factor exponencial en la expresio´n B.3 hace tender κ(T ) a cero.
1Energ´ıa de activacio´n: mı´nima energ´ıa necesaria para que una reaccio´n tenga lugar.
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Tabla B.1: Coeficientes cine´ticos, κ, para diferentes reacciones.
Tipo de reaccio´n Coeficiente κ Unidades
Reacciones de dos cuerpos α(T/300)βexp(-γ/T) cm3s−1
Ionizacio´n por rayos co´smicos α s−1
Fotoreacciones inducidas por rayos co´smicos α(T/300)βγ/(1-ω) s−1
Fotodisociacio´n αexp(-γAV ) s
−1
Nota.- T es la temperatura cine´tica, ω representa el albedo (medida de la cantidad de luz que un objeto refleja cuando
dicha luz procede de otra fuente diferente) de los granos de polvo y AV la extincio´n visual. T , ω y AV son considerados
en el co´digo como para´metros de entrada. Cada reaccio´n tiene su valor espec´ıfico para α y γ.
Una especie puede ser formada y destru´ıda v´ıa diferentes reacciones, por tanto cuando
se calcula el producto neto se deber´ıan tener en cuenta todas estas rutas. En general, la tasa de




= Σ(F −D), (B.4)
donde F y D son todas las rutas de formacio´n y destruccio´n, respectivamente.
En la fase II, las reacciones qu´ımicas, as´ı como sus constantes y tasas, son tomadas de
la base de datos UMIST, donde el coeficiente cine´tico para cada reaccio´n es calculado mediante
conocimiento previo de las constantes α, β, γ proporcionadas por UMIST. Dichas constantes
son consideradas como para´metros de entrada en UCL CHEM, de tal forma que a trave´s de ellas
los diferentes coeficientes cine´ticos (κ) de las reacciones son calculados. Por ejemplo, para el
caso de una reaccio´n de dos cuerpos, una versio´n modificada de la ecuacio´n de Arrhenius, B.3,






La Tabla B.1 lista las expresiones usadas en el co´digo UCL CHEM para calcular los coeficientes
cine´ticos para los diferentes tipos de reacciones en fase gas (ver tambie´n Tabla 2.2 en la Sec.
2.4).
A parte de las reacciones en fase gas, diferentes reacciones consideradas tambie´n en el
co´digo tienen lugar en la superficie de los granos de polvo (tal y como se explico´ en la Sec. 2.4.1
del Cap´ıtulo 2), como por ejemplo la formacio´n de H2, las reacciones de hidrogenacio´n directa
de todas las especies incluyendo la formacio´n de CH3OH y H2CO a partir de CO (Tielens &
Hagen 1982; Watanabe et al. 2003) y la formacio´n de CH3CN a partir de la reaccio´n entre HCN
y metano, CH4, (Garrod et al. 2008). La eficiencia de acrecio´n de especies sobre la superficie
de los granos viene determinada por la fraccio´n de material que es removida de la fase gase. La
fraccio´n de material sobre los granos depende del producto de la probabilidad con la que las
especies se pegan a los granos y el taman˜o de e´stos segu´n:
κads = Sσv, (B.6)
donde S es la probabilidad de pegado (∼1 a bajas temperaturas), σ es la seccio´n transversal
del grano de polvo y v la velocidad te´rmica de la especie. Dado que UCL CHEM es un
co´digo dependiente del tiempo, diferentes especies se forman a diferentes tiempos y por tanto
la composicio´n de los mantos de las superficies de los granos var´ıa dependiendo de cuando se
alcanza la abundancia ma´xima y mı´nima de cada especie.
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Figura B.1: Esquema de funcionamiento del co´digo UCL CHEM. La flecha verde indica los datos de entrada
usados so´lo en la Fase I, las flechas azules indican las entradas de la Fase II y las flechas negras los para´metros usados
por ambas fases del co´digo. La caja roja incluye todas las subrutinas utilizadas por el co´digo principal. Los perfiles T-
y D- son los perfiles de temperatura y densidad, respectivamente.
La Fase II del co´digo abarca la fase gas caliente de la nube y los ca´lculos se realizan de
forma separada a los de la Fase I. Esto conlleva la ventaja de que las abundancias moleculares
finales de la Fase I son consideradas como iniciales en la Fase II; es decir, las abundancias de la
Fase II no son abundancias asumidas. Esta fase comienza con la formacio´n de una protoestrella
en el centro de la nube o sus alrededores, calentando la regio´n y produciendo as´ı la sublimacio´n de
las especies depositadas en los mantos. El incremento de temperatura en la zona depende de la
luminosidad de la protoestrella formada, de acuerdo a la funcio´n de luminosidad observacional de
Molinari et al. (2000). El tratamiento de la evaporacio´n es tambie´n dependiente del tiempo, por
lo que las especies pueden ser evaporadas a diferentes temperaturas, de acuerdo a los resultados
experimentales de Collings et al. (2003, 2004), o´ de forma instanta´nea en cuyo caso todas las
especies pasan a una nueva fase gas (caliente) en el primer paso temporal de la Fase II del co´digo.
En cualquiera de los dos casos, el perfil de temperatura es otro de los para´metros de entrada del
co´digo, as´ı como la densidad de hidro´geno.
La descripcio´n anterior del co´digo UCL CHEM viene resumida en la Fig. B.1. En ella se
ve que el co´digo principal es alimentado por los resultados de diferentes subrutinas (enmarcadas
en color rojo) incluyendo: el perfil de temperatura, el perfil de densidad, el calculador de
coeficientes cine´ticos de las diferentes reacciones y todo el conjunto de reacciones qu´ımicas
consideradas. La subrutina de desorcio´n de las especies de los granos de polvo, constituye
tambie´n un para´metro de entrada, pero so´lo es utilizado durante la Fase II. Los para´metros
f´ısicos son usados en todas las subrutinas. Todos los resultados de cada subrutina son procesados
por el co´digo principal para calcular, como para´metro de salida, las abundancias fraccionales
qu´ımicas con respecto al nu´mero total de nu´cleos de hidro´geno.
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